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Resumen
Dados los resultados de las observaciones en los u´ltimos an˜os, es aceptado el hecho de que nuestra
galaxia la Vı´a La´ctea, esta rodeada por galaxias enanas llamadas sate´lites, que en su mayorı´a son
de tipo esferoidal. Estas galaxias muestran una distribucio´n espacial anisotro´pica con relacio´n a
nuestra galaxia y en varios artı´culos recientes se muestra como e´stas galaxias sate´lites hacen parte
de un disco virtual (DoS) que se encuentra en un plano casi perpendicular al disco de la Vı´a La´ctea.
En este trabajo es estudia la posibilidad de que dicha distribucio´n espacial pueda ser el resultado de
la colisio´n entre dos galaxia de disco hace 10 Gyr, donde una de ellas es la joven Vı´a La´ctea. Este
estudio es realizado mediante simulaciones nume´ricas de N- Cuerpos con un millo´n de partı´culas
en cada galaxia y presenta algunos resultados que permiten ver como las fuerzas de marea entre las
dos galaxias en colisio´n, producen una distribucio´n espacial de escombros, donde posibles grupos
de estrellas yacen casi perpendicularmente al plano de la galaxia nodriza, mostrando similitud en
e´ste aspecto con el DoS de la Vı´a La´ctea.
Palabras clave: (Vı´a La´ctea, Galaxias enanas, Disco de sate´lites).
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Abstract
Given the results of the observations in recent years, it is accepted that our galaxy the Milky Way,
is surrounded by satellites called dwarf galaxies, which are mostly spheroidal type. These galaxies
show an anisotropic spatial distribution relative to our galaxy and in several recent articles shows
how these satellite galaxies are part of a virtual disk (DoS) located in a plane almost perpendicular
to the disk of the Milky Way. In this work is to study the possibility that this spatial distribution
may be the result of a collision between two disk galaxy 10 Gyr ago, where one of them is the
young Milky Way. This study is carried out by numerical simulations of N-Body with a million
particles in each galaxy and presents some results that let you see as the tidal forces between the
two colliding galaxies, produce a spatial distribution of debris, where possible groups of stars lie
nearly perpendicular to the plane of the galaxy nurse, showing similarity in this aspect with the
DoS of the Milky Way
Keywords: (Milky Way, Dwarf galaxies, Disk of Satellites)
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1 Introduccio´n
El grupo local o LG (Local Group) es una coleccio´n de galaxias compuesta por dos galaxias espira-
les gigantes anfitrionas llamadas Vı´a La´ctea y Andro´meda (M31), que esta´n rodeadas por galaxias
ma´s pequen˜as llamadas enanas. Esta agrupacio´n de galaxias ha sido objeto de estudio durante
mucho tiempo, lo que ha permitido registrar diferentes caracterı´sticas, como por ejemplo las men-
cionadas en (Van den Bergh 1999) donde reporta un radio de masa medio de aproximadamente
RLG = 350 kpc, una masa total de MLG = (2,3±0,6)×1012M, luminosidad total encontrada has-
ta el momento de Mv =−22,0, lo cual lleva a una razo´n de masa-luminosidad de M/L= 44±12L,
con una dispersio´n de velocidad es de σ = (61± 8) km/s y una distribucio´n de luminosidad que
tiene una pendiente de α =−1,1±0,1. La mayorı´a de la masa del Grupo Local parece estar con-
centrada cerca de M31 y la Vı´a La´ctea, donde algunas enanas esta´n fuertemente concentradas
dentro de subcu´mulos de M31 y la Vı´a La´ctea.
Las enanas se dividen morfolo´gicamente en dos grupos, las irregulares o dIrrs (dwarf Irregular),
donde au´n se forman estrellas y las enanas esferoidales o dSphs (dwarf spheroidals) conocidas por
ser la poblacio´n dominante debido a su cantidad, por tener poblacio´n estelar antigua y por tener ba-
ja luminosidad, registrando valores menores a MV ∼ −11 (Mateo, 1998). Tambie´n son conocidas
por ser los sistemas presumiblemente ma´s dominados por materia oscura, ya que, parecen poseer
mucha ma´s materia oscura que materia bario´nica, conclusio´n que esta basada en los ana´lisis de la
distribucio´n de velocidades de las estrellas (Łokas, 2008; Lokas, 2011).
Las galaxias enanas del grupo local muestran tendencia a agruparse alrededor de las dos galaxias
principales, la Vı´a La´ctea y M31, donde las dSphs se encuentran ma´s cerca de alguna de las anfi-
trionas, mientras que las dIrrs ocupan regiones ma´s aisladas (van den Bergh, 1999).
La distribucio´n espacial de las dIrr tambie´n es tema de investigacio´n junto con el llamado “pro-
blema de los sate´lites perdidos”, puesto que el nu´mero de sate´lites observados de la Vı´a La´ctea es
mucho menor que el predicho por las teorı´as basadas en la materia oscura frı´a o CDM (Cold Dark
Matter).
Las galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea registradas en la literatura hasta el momento son del orden
de 20 teniendo en cuenta los sate´lites “cla´sicos” y los “nuevos”, esta´n distribuidas de una forma
asime´trica alrededor del disco da la Vı´a La´ctea, ya que parecen estar sobre una estructura tipo
disco casi perpendicular al disco de la Vı´a La´ctea, sobre lo cual se profundizara´ en los capı´tulos
dos y tres de este trabajo.
2 1 Introduccio´n
1.1. Distribucio´n de las galaxias del Grupo Local
El nu´mero de miembros del Grupo Local (GL) se ha incrementado con el paso del tiempo y el
avance de la tecnologı´a y au´n sigue en aumento, ya que, en los u´ltimos an˜os la poblacio´n de
galaxias enanas y de objetos tenues se ha duplicado teniendo en cuenta los datos recogidos por
Sloan Digital Sky Survey (SDSS) donde se han descubierto varios objetos incluyendo cu´mulos de
estrellas muy tenues (Łokas, 2008).
Figura 1.1 Esquema del Grupo Local de galaxias. Tomada de
http://www.atlasoftheuniverse.com
Sin embargo los esfuerzos por catalogar y caracterizar los miembros del Grupo Local se han hecho
desde hace muchos an˜os. Uno de los ejemplos ma´s representativos mencionado en la literatura
es (Mateo 1998) donde se hace un estudio detallado de las galaxias del Grupo Local y hace una
lista de todos los que considera miembros potenciales (tabla 1.1), sin olvidar las ya conocidas
tres galaxias espirales mas grandes, es decir, la Vı´a La´ctea, M31 y M33, sumando a la lista, las
galaxias en transicio´n, es decir, las que experimentan una transicio´n morfolo´gica de tipo irregular
a esferoidal a trave´s del medio interestelar.
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Galaxia Otro nombre α2000 δ2000 l b Tipo Subgroupo
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)
WLM DDO 221 00 01 58 -15 27.8 75.9 -73.6 IrrIV-V LGC
NGC 55 00 15 08 -39 13.2 332.7 -75.7 IrrIV LGC
IC 10 UGC 192 00 20 25 +59 17.5 119.0 -3.3 dIrr M31
NGC 147 DDO 3 00 33 12 +48 30.5 119.8 -14.3 dSph/dE5 M31
And III 00 35 17 +36 30.5 119.3 -26.2 dSph M31
NGC 185 UGC 396 00 38 58 +48 20.2 120.8 -14.5 dSph/dE3p M31
NGC 205 M 110 00 40 22 +41 41.4 120.7 -21.1 E5p/dSph-N M31
M32 NGC 221 00 42 42 +40 51.9 121.2 -22.0 E2 M31
M31 NGC 224 00 42 44 +41 16.1 121.2 -21.6 SbI-II M31
And I 00 45 43 +38 00.4 121.7 -24.9 dSph M31
SMC NGC 292 00 52 44 -72 49.7 302.8 -44.3 IrrIV-V MW
Sculptor 01 00 09 -33 42.5 287.5 -83.2 dSph MW
LGS 3 Pisces 01 03 53 +21 53.1 126.8 -40.9 dIrr/dSph M31
IC 1613 DDO 8 01 04 54 +02 08.0 129.8 -60.6 IrrV M31/LGC
And II 01 16 27 +33 25.7 128.9 -29.2 dSph M31
M 33 NGC 598 01 33 51 +30 39.6 133.6 -31.3 ScII-III M31
Phoenix 01 51 06 -44 26.7 272.2 -68.9 dIrr/dSph MW/LGC
Fornax 02 39 59 -34 27.0 237.1 -65.7 dSph MW
EGB 0427+63 UGCA 92 04 32 01 +63 36.4 144.7 +10.5 dIrr M31
LMC 05 23 34 -69 45.4 280.5 -32.9 IrrIII-IV MW
Carina 06 41 37 -50 58.0 260.1 -22.2 dSph MW
Leo A DDO 69 09 59 24 +30 44.7 196.9 +52.4 dIrr MW/N3109
Sextans B DDO 70 10 00 00 +05 19.7 233.2 +43.8 dIrr N3109
NGC 3109 DDO 236 10 03 07 -26 09.5 262.1 +23.1 IrrIV-V N3109
Antlia 10 04 04 -27 19.8 263.1 +22.3 dIrr/dSph N3109
Leo I DDO 74 10 08 27 +12 18.5 226.0 +49.1 dSph MW
Sextans A DDO 75 10 11 06 -04 42.5 246.2 +39.9 dIrr N3109
Sextans 10 13 03 -01 36.9 243.5 +42.3 dSph MW
Leo II DDO 93 11 13 29 +22 09.2 220.2 +67.2 dSph MW
GR 8 DDO 155 12 58 40 +14 13.0 310.7 +77.0 dIrr GR8
Ursa Minor DDO 199 15 09 11 +67 12.9 105.0 +44.8 dSph MW
Draco DDO 208 17 20 19 +57 54.8 86.4 +34.7 dSph MW
Milky Way 17 45 40 -29 00.5 0.0 0.0 Sbc MW
Sagittarius 18 55 03 -30 28.7 5.6 -14.1 dSph-N MW
SagDIG UKS 1927-177 19 29 59 -17 40.7 21.1 -16.3 dIrr LGC
NGC 6822 DDO 209 19 44 56 -14 48.1 25.3 -18.4 IrrIV-V LGC
DDO 210 Aquarius 20 46 46 -12 51.0 34.0 -31.3 dIrr/dSph LGC
IC 5152 22 02 42 -51 17.7 343.9 -50.2 dIrr LGC
Tuscana 22 41 50 -64 25.2 322.9 -47.4 dSph LGC
UKS2323-326 UGCA 438 23 26 27 -32 23.3 11.9 -70.9 dIrr LGC
Pegasus DDO 216 23 28 34 +14 44.8 94.8 -43.5 dIrr/dSph LGC
Tabla 1.1 Galaxias del Grupo Local - (1) Nombre; (3) y (4) Ascensio´n y decli-
nacio´n para la e´poca J2000.0; (5) y (6) Longitud y latitud gala´ctica; (7) Tipo de
galaxia, (8) Subgrupo al que pertenece dentro del grupo local (Mateo, 1998).
Otro esfuerzo ma´s reciente de catalogar y dar algunas caracterı´sticas especı´ficamente sobre las
galaxias enanas del Grupo Local se encuentra en (Weisz et al. 2011) donde se registra en una
muestra, gran cantidad de miembros y adicionalmente se mencionan algunas caracterı´sticas como
magnitud absoluta, e influencia gravitacional entre otras (tabla 1.2).
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Se excluyeron algunas galaxias como las ya conocidas nubes de Magallanes y las NGC 3109, NGC
205, NGC 6822, NGC 55, ya que, e´stas u´ltimas, no son lo suficientemente luminosas, haciendo
que su estatus de enana sea ambiguo. De igual forma fueron excluidas algunas galaxias ultra tenues
compan˜eras de M31, debido a que los datos sobre ellas no habı´an sido publicados como los de la
muestra.
Galaxia Influencia MB D Type Θ
Nombre Gravitacional (Mpc)
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
UrsaMin MW -7.13 0.08 dSph 3.3
LGS3 M31 -7.96 0.61 dTrans 1.7
And V M31 -8.41 0.78 dSph 2.8
Draco MW -8.74 0.09 dSph 3.0
Carina MW -8.97 0.10 dSph 2.7
Leo II MW -9.23 0.20 dSph 1.7
And III M31 -9.30 0.72 dSph 3.5
And II M31 -9.33 0.65 dSph 2.4
Antlia M31 -9.38 1.30 dTrans -0.1
Sculptor MW -9.77 0.08 dSph 2.8
Cetus M31 -10.18 0.77 dSph 0.5
Phoenix MW -10.22 0.41 dTrans 0.8
And VI M31 -10.80 0.83 dSph 1.7
And I M31 -10.87 0.76 dSph 3.7
Leo I MW -10.97 0.25 dSph 1.5
DDO210 M31 -11.09 0.94 dTrans 1.6
Pegasus M31 -11.47 0.95 dI 1.2
SagDIG MW -11.49 1.11 dI -0.3
Fornax MW -11.50 0.14 dSph 2.3
AndVII M31 -11.67 0.94 dSph 2.0
Leo A MW -11.70 0.79 dI 0.1
Sagittarius MW -12.80 0.03 dSph 4.0
Tucana MW -12.94 0.86 dSph -0.1
Sex A MW -13.71 1.30 dI -0.6
Sex B MW -13.88 1.40 dI -0.7
WLM M31 -13.95 0.93 dI 0.3
N185 M31 -14.76 0.61 dSph/dE 3.5
N147 M31 -14.79 0.72 dSph/dE 3.0
IC1613 M31 -15.57 0.74 dI 0.9
Tabla 1.2 Propiedades de galaxias enanas del Grupo Local – (1) Nombres; (2)
Influencia gravitacional, (3) Magnitud absoluta en el azul; (4) Distancia desde la
rama horizontal; (5) Tipo morfolo´gico; (6) I´ndice de marea (Weisz et al., 2011).
Con respecto a las distribucio´n de las galaxias del Grupo Local (LG), van den Bergh (1999) muestra
la distribucio´n espacial del LG (figura 1.2), afirmando que es un cu´mulo con nu´cleo binario, ya
que la mayorı´a de sus miembros parecen pertenecer a los subgrupos de M31 y la Vı´a La´ctea.
Adema´s, muestra como la mitad de todos los miembros yace aproximadamente a 450 kpc del
baricentro que esta ubicado entre los subgrupos de las dos galaxias ma´s grandes y co´mo debido
a las grandes masas de las dos galaxias anfitrionas se estima un radio de masa medio de 350 kpc
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aproximadamente.
Figura 1.2 Distribucio´n de miembros del LG, vista desde dos direcciones ortogo-
nales. los ejes X, Y, Z apuntan hacia el centro gala´ctico (l = 0o,b= 0o), la direccio´n
de rotacio´n (l = 90o,b = 0o) y polo norte gala´ctico (b = ±90o) respectivamente.
La figura muestra que la mayorı´a de miembros del Grupo Local esta´n concentrados
en dos subgrupos que esta´n centrados en la Vı´a La´ctea y M31. El cı´rculo de radio
1180 kpc corresponde a la superficie de velocidad cero del LG y el cı´rculo puntea-
do con radio 450 kpc muestra el radio de la esfera que contiene la mitad de todas
las galaxias del Grupo Local (van den Bergh, 1999).
Otra forma de ver la distribucio´n de los miembros del Grupo Local es la presentada por Sawa and
Fujimoto (2005), donde se muestra una lista de las miembros del LG y su distribucio´n en el cielo,
tomando como base los datos recogidos por varios autores, detallando coordenadas gala´cticas,
distancias medidas desde el sol y velocidades radiales helioce´ntricas.
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Para la distribucio´n en el cielo, muestran co´mo los miembros del Grupo Local de galaxias no esta´n
distribuidos aleatoriamente sino que forman un anillo de gran dia´metro cerca de 180° (figura 1.3) .
La gran elipse es el plano gala´ctico con (l,b) = (180o,0o) y el eje menor concuerda con los polos
norte y sur gala´cticos. El centro gala´ctico (l,b) = (0o,0o) esta´ localizado en el centro geome´trico
de la elipse.
Los autores decidieron excluir a Sagitario, SagDIG, NGC6822 y DDO210, debido a que esta´n en
direccio´n al centro gala´ctico, adema´s, se menciona que el plano del anillo es perpendicular al plano
gala´ctico y a la lı´nea que une la posicio´n del sol y el centro gala´ctico.
Con el fin de enfatizar en la distribucio´n no aleatoria de las enanas de una manera ma´s cuantitativa,
se muestran dos cı´rculos grandes y una lı´nea curva tipo cı´rculo sobre el plano (figura 1.3). La
lı´nea punteada representa el gran cı´rculo definido por las galaxias enanas de la Vı´a La´ctea, con
excepcio´n de Sagitario debido a su cercanı´a al centro gala´ctico. La lı´nea a trazos representa el
cı´rculo definido por los sate´lites de M31 y la lı´nea continua representa las dos anteriores orbitas de
las nubes de Magallanes.
Estos autores consideran que los dos grandes cı´rculos y la lı´nea continua no coinciden exacta-
mente pero que si ocupan aproximadamente la misma regio´n del cielo y adema´s que, la sugerida
existencia de la estructura tipo anillos es consecuencia de la superposicio´n de los tres cı´rculos.
Figura 1.3 Distribucio´n de las galaxias miembros del Grupo Local (Sawa and
Fujimoto, 2005). La lı´nea punteada muestra el circulo ajustado a la distribucio´n
de los sate´lites de la Vı´a La´ctea, la linea a trazos muestra la distribucio´n de los
sate´lites de la M31 y la lı´nea consecutiva muestra la evolucio´n orbital de las nubes
de Magallanes, sugiriendo la existencia de una distribucio´n tipo anillo de algunos
de los miembros del LG.
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Sawa and Fujimoto (2005) tambie´n analizan la distribucio´n tridimensional de las posiciones de
los miembros del Grupo Local, sen˜alando que la distribucio´n esferoidal de los miembros de los
grupos de la Vı´a La´ctea y de la M31 que se ve en forma de disco en las gra´ficas anteriores, son cer-
canamente paralelos, pero existe un pequen˜o a´ngulo entre ellos. En la figura 1.4, se muestra como
observando la distribucio´n desde un a´ngulo ligeramente diferente, se ve que los miembros de la
Vı´a La´ctea esta´n ma´s alineados, mientras que el grupo de la M31 esta´n ligeramente ma´s dispersos.
Figura 1.4 Distribucio´n espacial tridimensional de los miembros del Grupo Local
(Sawa and Fujimoto, 2005) vista desde la direccio´n (l,b) = (296o,−11o). Esta es
una vista de canto del plano orbital de la galaxia Vı´a La´ctea y de la M31. Los cı´rcu-
los rellenos oscuros denotan los miembros del grupo de la Vı´a La´ctea, los grises
son los miembros de M31 y los cı´rculos sin relleno no pertenecen a ninguno de los
dos grupos. Se puede ver como los miembros del Grupo Local esta´n distribuidos en
una estructura tipo disco con un espesor finito de 50 – 100 kpc. El taman˜o de cada
cı´rculo representa su brillo cualitativamente.
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1.2. Algunas propiedades de las galaxias del Grupo Local
Con relacio´n a la distribucio´n de luminosidad van den Bergh (1999) muestra como la funcio´n de
luminosidad de las galaxias del Grupo Local se eleva lentamente hacia magnitudes ma´s de´biles,
donde el decrecimiento a magnitudes por debajo de MV = −10 se justifica por lo incompleto de
los datos, mostrando que muy pocas galaxias ma´s de´biles que MV = −10 son conocidas cerca de
M31 o la Vı´a La´ctea.
Figura 1.5 Histograma de la distribucio´n de luminosidad de los miembros del
Grupo Local vs magnitud absoluta. El panel superior da la distribucio´n de lumino-
sidad para todos los miembros del Grupo Local y los paneles inferiores muestran la
distribucio´n para los tipos morfolo´gicos de Ir/dIr y Sph/dSph. Cuatro galaxias son
tenidas en cuenta en el panel superior pero no en los inferiores, M31, la Vı´a La´ctea,
M33 y la elı´ptica M32 (Mateo, 1998).
En la figura 1.5 se muestra un incremento en el nu´mero de objetos con magnitudes de´biles, tambie´n
se ve que la pendiente de la distribucio´n de luminosidad para las enanas irregulares es mucho ma´s
plana que para las enanas esferoidales, de tal forma, que el incremento es debido en mayorı´a a las
enanas esferoidales.
Tambie´n se muestra como hay una relacio´n entre metalicidad y luminosidad para las galaxias del
Grupo Local que se ve en la figura 1.6, mencionando que tal dependencia de luminosidad y metali-
cidad puede ser debida al hecho de que las galaxias de baja masa no son capaces de retener metales
formados en supernovas, lo que es apoyado por el hecho de que muy pocos cu´mulos globulares
muestran evidencia de enriquecimiento interno dado que la mayorı´a de los metales se pierden en
sistemas con masas menores a 105M (van den Bergh, 1999).
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La baja luminosidad de la M32 con relacio´n a su metalicidad es explicada considerando el hecho
de que una fraccio´n significativa de su masa pudo haber sido arrancada por interacciones con M31
y se ve como las galaxias irregulares que aparecen como cuadrados rellenos yacen sobre las gala-
xias de tipo tardı´o mostradas por medio de los cı´rculos rellenos dejando ver que a estas u´ltimas,
como galaxias subluminosas con relacio´n a su metalicidad.
Figura 1.6 Relacio´n entre metalicidad [Fe/H] y luminosidad MV para galaxias del
Grupo Local. La lı´nea dibujada es dada por la ecuacio´n MV = 20− 5[Fe/H] (van
den Bergh, 1999).
Con relacio´n a la escala de longitud del disco (figura 1.7) se puede ver que la mayorı´a de las
galaxias luminosas tienden a tener una gran escala de longitud y donde probablemente debido a
efectos de evolucio´n luminosa (van den Bergh, 1999), las galaxias irregulares aparecen por encima
de la tendencia lineal con relacio´n a la mayorı´a de los dema´s datos. Tambie´n es posible notar que
las enanas esferoidales localizadas en el sub grupo de la Vı´a La´ctea (cı´rculos sin relleno) siguen la
misma tendencia del subgrupo de M31 (cı´rculos llenos).
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Figura 1.7 Magnitud absoluta vs escala de longitud para las galaxias del Grupo Lo-
cal: Las galaxias irregulares (cuadrados llenos) esta´n localizados sobre la tendencia
lineal, para las espirales (signo +) y las enanas esferoidales (cı´rculos), la tendencia
lineal esta dada por la relacio´n MV =−15–7log(Escala de longitud) (van den
Bergh, 1999).
Con base en lo anteriormente mostrado, puede verse como las galaxias del grupo local son mayor-
mente galaxias enanas que son sate´lites de las galaxias ma´s grandes como M31 y la Vı´a La´ctea
y que se encuentran distribuidas de una forma muy particular, lo que ha despertado el intere´s de
muchos investigadores y por ende han llevado a un gran nu´mero de estudios al respecto.
En el capı´tulo dos de e´ste trabajo se mencionara´n algunas de las investigaciones que se han hecho
para comprender los procesos de formacio´n y distribucio´n de e´stos sistemas de galaxias sate´lites,
en particular relacionados con el sistema de sate´lites de la Vı´a La´ctea.
1.3. Galaxias Enanas
Las galaxias enanas son estructuras estelares pequen˜as, que presentan poco brillo superficial y ba-
jo contenido estelar con relacio´n a su masa total. Adema´s son pobres en metales dado que en su
mayorı´a esta´n compuestas por estrellas viejas.
La gran importancia de las galaxias enanas radica en que son la poblacio´n ma´s dominante en el
universo local y constituyen una herramienta fundamental para comprender los procesos de forma-
cio´n y evolucio´n de muchas galaxias ma´s luminosas, como la Vı´a La´ctea, ya que segu´n el modelo
de evolucio´n jera´rquico, las galaxias de gran taman˜o se formaron a partir de mezclas o acrecio´n
entre galaxias menores y por tanto son la clave para entender el universo desde sus comienzos.
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Estas galaxias enanas se caracterizan por tener un nu´mero de estrellas bajo con relacio´n a sus
masas totales y esta falta de masa luminosa se ha interpretado hasta ahora mediante un halo de ma-
teria oscura que las envuelve. A partir de sus velocidades de dispersio´n se puede concluir que sus
razones de masa-luminosidad sobrepasan en orden de magnitud a los cu´mulos globulares, lo cual
indicarı´a que una cantidad importante de materia oscura las domina (Da Costa, 1999). De hecho al
parecer la mayorı´a de la masa que poseen estas galaxias estarı´a en forma de materia oscura.
Nuestro conocimiento de la formacio´n y evolucio´n de las galaxias debe comenzar por entender a
nuestras vecinas ma´s cercanas, las galaxias del grupo local, ya que son sistemas excelentes sobre
los cuales se pueden probar teorı´as de formacio´n y evolucio´n de galaxias.
La mitad de las galaxias en el grupo local tienen masas totales Mtot ≤ 3× 107M cayendo en las
categorı´as de enanas esferoidales y enanas irregulares (Tolstoy, 2003).
Con relacio´n a algunas de sus propiedades, las enanas del grupo local como ya se menciono´, son
de muy bajo brillo superficial haciendo difı´cil el encontrarlas y adema´s tienen bajo contenido de
metales, lo cual es indicador de su origen primordial. Las historias de formacio´n estelar y enrique-
cimiento quı´mico son complejas y variadas (Mateo, 1998). Donde se muestra que en especial las
dSph esta´n hechas de estrellas viejas en su mayorı´a, con contenidos de hidro´geno y helio y con
masas del orden de 107M.
Figura 1.8 Masa de algunas enanas del Grupo Local dentro de un radio de 300
Mpc en funcio´n de la luminosidad (Bullock et al., 2009).
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Se presume que las galaxias enanas esferoidales son los sistemas ma´s dominados por materia oscu-
ra en el universo y su origen puede dar explicacio´n de como se formaron las galaxias ma´s grandes
conocidas. Por tal razo´n, varias investigaciones tienen como objetivo explicar la formacio´n y evo-
lucio´n de dichas galaxias enanas, mediante su caracterizacio´n y el uso de modelos teo´ricos.
Las propiedades ba´sicas de la dSph pueden ser divididas en tres principales a´reas, que consisten de
para´metros estructurales (masa, taman˜o, cinema´tica interna), poblacio´n estelar (edades, elementos
quı´micos, contenido de gas) y factores ambientales (orbitas, correlaciones entre propiedades inter-
nas y radios galactoce´ntricos) (Gallagher and Wyse, 1994).
Con relacio´n a la estructura, son aparentemente esfe´ricas y de bajo brillo superficial central, los
radios exteriores son difı´ciles de determinar debido a su falta de brillo. Su dispersio´n de velocidad
central esta´ entre 5 y 12 km/s, la cual no se relaciona con su luminosidad.
Respecto a su poblacio´n estelar, en su mayorı´a esta´n compuestas por estrellas viejas por tanto tie-
nen metalicidades bajas, similares a los picos del halo de cu´mulos globulares (-1.5 dex).
Por otro lado, sus orbitas no sera´n conocidas hasta que no este´n disponibles las medidas de sus
movimientos propios, los cuales se espera que sean pequen˜os. A excepcio´n de sagitario que se
encuentran en un radio menor de 50 kpc y las orbitas de algunas otras pueden estar extendidas
debido a la influencia de Andro´meda (Gallagher and Wyse, 1994).
La mayorı´a de estas galaxias enanas se encuentran en grupos o asociaciones (Tully et al., 2006),
cerca de sistemas ma´s grandes como la Vı´a La´ctea y Andro´meda.
La distribucio´n de las galaxias enanas cercanas a la Vı´a La´ctea esta´ fuertemente relacionada con
una estructura de filamento (figura 1.9) en donde la mayorı´a de ellas se encuentran ubicadas y que
queda justo encima del disco de sate´lites de la Vı´a La´ctea, lo que condujo en principio a algunos
investigadores a poner en consideracio´n el hecho de que alguna de esas asociaciones haya caı´do al
halo de la Vı´a La´ctea generando ası´ su disco de dSph sate´lites (Tully et al., 2006).
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Figura 1.9 Localizaciones proyectadas de las asociaciones de galaxias enanas da-
das en Tully et al. (2006), dibujadas en coordenadas su´per gala´cticas con el plano
su´per gala´ctico sobre el ecuador. Las galaxias enanas ma´s alla´ del mismo grupo
son etiquetadas por los siguientes sı´mbolos: Tria´ngulos llenos muestran el grupo
14+ 12, cı´rculos llenos el grupo 14+ 13, cuadrados llenos el grupo 14+ 17, as-
terı´scos son el grupo 14+8, las cruces son el grupo 17+06, penta´gonos llenos el
grupo de Dregs. La lı´nea punteada muestra la orientacio´n proyectada del disco de
sate´lites de la Vı´a La´ctea. Las a´reas sombreadas muestran regiones sobre el cielo
con latitudes gala´cticas |b| > 30o que fueron registradas en busca de asociaciones
de galaxias enanas (Metz et al., 2009a).
Sin embargo hasta el momento permanece la duda sobre la formacio´n y distribucio´n de ese tipo de
sistemas de galaxias sate´lites.
Como el sistema vecino ma´s cercano, las galaxias enanas en el grupo local pueden y deben ser
estudiadas en gran detalle, ya que las dSph (Dwarf Spheroidal Galaxies) sate´lites de la Vı´a La´ctea
contienen una poblacio´n de estrellas muy viejas y muy bajas metalicidades y dado que la meta-
licidad de una galaxia se incrementa con el tiempo, la mayorı´a de las estrellas pobres en metales
deben estar relacionadas con las primeras estrellas formadas, llevando ası´ a una relacio´n directa
con los procesos fı´sicos y propiedades del Universo en sus inicios. Cabe anotar que el estudio de
las dSph sate´lites de la Vı´a La´ctea es de vital importancia debido a la discrepancia que existe entre
las predicciones arrojadas por el modelo cosmolo´gico de la materia oscura frı´a y los datos observa-
cionales, ya que, segu´n el modelo, el orden de magnitud del nu´mero de galaxias enanas habitantes
de la Vı´a La´ctea deberı´a ser muy superior al indicado actualmente por las observaciones.
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La teorı´a de formacio´n de estructura dentro de la cosmologı´a de la materia oscura frı´a hace predic-
ciones sobre sistemas como el de la Vı´a La´ctea con relacio´n al nu´mero y forma de la distribucio´n
de sate´lites. Desde la teorı´a de la materia oscura frı´a estandar CDM (Cold Dark Matter), se dice que
la Vı´a La´ctea (VL) deberı´a contener cerca de 500 subhalos con masas del orden de M ≥ 108M
dentro de 500 kpc, lo cual no concuerda con el nu´mero de los mismos actualmente registrados
para esa distancia incluyendo los sistemas ma´s recientemente descubiertos llamados enanas ultra
tenues, con densidades estelares extremadamente bajas.
Con la teorı´a CDM la distribucio´n de subestructuras dentro de halos como el de la Vı´a La´ctea
deberı´a ser isotra´pica, lo cual Kroupa et al. (2005) mostro´ que es incorrecto. Ellos probaron que en
la distribucio´n observada, las galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea no esta´n ubicadas aleatoriamente
desde una distribucio´n esfe´rica, por el contrario, los sate´lites se encuentran organizados en una dis-
tribucio´n altamente anisotro´pica en forma de disco y casi perpendicular al plano de la Vı´a La´ctea.
Sin embargo, hasta el momento permanece la duda sobre la formacio´n y distribucio´n de ese tipo
de sistemas de galaxias sate´lites.
En el capı´tulo tres se hace referencia a e´ste tema, donde se mostrara´n las galaxias que componen
el disco de sate´lites de la Vı´a La´ctea, su inclinacio´n y como las galaxias ma´s de´biles recientemente
descubiertas tambie´n responden a la misma organizacio´n en forma disco.
Dado que propo´sito de este trabajo es estudiar la formacio´n de las galaxias enanas esferoidales
sate´lites de la Vı´a La´ctea mediante la simulacio´n de la colisio´n de dos galaxias, en el capı´tulo
cuatro se encuentran los detalles de la construccio´n de las dos galaxias de disco usadas para la
colisio´n, en el capı´tulo cinco se reproduce un escenario de colisio´n entre las mismas, usando el
co´digo para simulaciones nume´ricas de N-cuerpos GADGET2, donde se analiza la distribucio´n
espacial de grupos de partı´culas, formados por los escombros de la galaxia destruida, con relacio´n a
la posicio´n de la galaxia sobreviviente a la colisio´n y para finalizar en el capı´tulo seis se encuentran
las conclusiones al respecto.
2 Andro´meda, La V´ıa La´ctea y sus
sate´lites
2.1. Andro´meda (M31)
Es la galaxia espiral ma´s luminosa del grupo local (figura 2.1), lo que permite pensar en su origen
mediante la mezcla de otras galaxias, ya que, existen trabajos anteriores donde se muestra que el
perfil radial de su componente esferoidal puede representarse por la ley de Vaucouleurs R1/4 para
un amplio rango en R, donde tal perfil es mostrado como un resultado de la mezcla entre galaxias
de masa comparable (White 1979, Barnes 1990).
Una caracterı´stica interesante de su historia de formacio´n se encuentra en sus cu´mulos globulares
y su halo, ya que son ricos en metales, lo que sugiere que la mayorı´a de su formacio´n de estrellas
y produccio´n de elementos pesados ocurrio´ en un muy lejano pasado activo, apoyado por hecho de
que contiene muchos cu´mulos rojos antiguos y relativamente pocos azules jo´venes (van den Bergh,
1999).
Esta galaxia posee un nu´cleo rico en metales, muy brillante MV = −12,0 y doble, en el cual la
componente ma´s de´bil esta´ situada en el centro geome´trico del esferoide. Tambie´n contiene un
agujero negro de aproximadamente 5×107M. Posee un disco donde su luz es dominada por una
poblacio´n de estrellas viejas, pero la poblacio´n joven del disco crece con el radio, con un importante
gradiente de metalicidad al interior dos brazos de estructura espiral. Por u´ltimo, cuenta con un halo
que contiene aproximadamente 400 cu´mulos globulares y estrellas gigantes rojas antiguas (van den
Bergh, 1999).
Figura 2.1 Galaxia M31, Tomada de http://www.atlasoftheuniverse.com
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El sistema de sate´lites de la M31 cubre el mismo rango de distancias que los sate´lites de la Vı´a
La´ctea, M31 esta rodeada por tres dEs, una galaxia elı´ptica compacta del taman˜o de una enana
llamada M32, al menos siete compan˜eras dSph y adicionalmente muchos sate´lites tenues y otros
que posiblemente no han sido descubiertos au´n. Adema´s M31 tiene una galaxia irregular y otra en
transicio´n dentro de una distancia de 300 kpc, para hacer un total de 13 galaxias, (figura 2.2) que
parecen estar a ±15o de un gran plano alrededor de M31 (Koch and Grebel, 2006).
Figura 2.2 Ilustracio´n de la posicio´n de los sate´lites de la M31 relativa al plano del
disco. La rejilla indica la localizacio´n del plano del disco que contiene las coorde-
nadas X-Y del sistema coordenado centrado en M31. La lı´neas continuas y a trazos
representan las posiciones de las galaxias compan˜eras sobre y por debajo del plano
respectivamente. Los diferentes sı´mbolos hacen referencia a los tipos morfolo´gicos
de las sate´lites: dSphs (cı´rculos), dEs y cEs (tria´ngulos), dIrrs y dIrr/dSphs (dia-
mantes). Los ejes de cada rejilla tienen una longitud de 100 kpc. La circunferencia
a trazos marca un radio de 200 kpc alrededor de M31. La figura de la derecha es
una proyeccio´n aerogra´fica de los mismos datos en el sistema de referencia de la
M31, tambie´n incluye la corriente Andro´meda (cı´rculos sin relleno) y dos cu´mu-
los globulares masivos (cuadrados) y M33 (asterisco). Puede verse un posible gran
cı´rculo formado por los sate´lites a lo largo de latitudes entre ±30o (Koch and Gre-
bel, 2006).
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Donde el mejor plano ajustado tomando una muestra de 15 galaxias yace a un vector normal de l =
171o,2 y b=−45o,6 (Koch. 2006), la figura 2.3 muestra la localizacio´n de todas las compan˜eras de
la M31 con respecto al plano ajustado para la misma muestra de galaxias. La gra´fica es mostrada
desde un punto de vista rotado tal que el gran plano es visto de perfil. El plano contiene todas la
dEs, M32, todas la dIrrs sin las que esta´n en transicio´n y puede verse en la figura de la mitad como
las sate´lites cercanas de la M31 yacen cerca del plano ajustado a las dSph.
Figura 2.3 Posicio´n de la galaxias sate´lites mostradas en un plano de perfil (Koch
and Grebel, 2006). La figura de la izquierda muestra el ajuste a toda la muestra de
enanas. La figura del medio muestra el mejor ajuste a la submuestra de las dSphs
rotada respecto a la longitud. El gra´fico de la derecha muestra el sistema de coor-
denadas rotado he incorporando el mejor ajuste a la combinacio´n de dE/cEs, las
barras horizontales indica la incertidumbre de las posiciones en X y Y, los sı´mbo-
los representan lo mismo de la figura 2.2
La galaxia M31 esta localizada a una distancia de aproximadamente 750 kpc (Joshi et al., 2003)
junto con 19 galaxias ma´s que esta´n asociadas con e´sta y los posibles miembros de su subgrupo
son nombrados en la tabla 2.1.
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Galaxy l b r(kpc) v(kms−1)
M31 121.2 -21.5 785±25 -301
M33 133.6 -31.3 809±24 -180
NGC 205 120.7 -21.7 824±27 -244
NGC 147 119.8 -14.3 675±27 -193
NGC 185 120.8 -14.5 616±26 -202
And I 121.7 -24.9 645±24 -380
And II 128.9 -29.3 652±18 -188
And III 119.3 -26.2 749±24 -355
And V 126.2 -15.1 774±28 -403
And VI 106.0 -36.3 783±25 -354
And VII 109.5 -9.9 763±35 -307
And IX 123.2 -19.7 765±24 -216
LGS 3 126.8 -40.9 769±23 -286
Pegasus 94.8 -43.5 919±30 -182
WLM 75.9 -73.6 932±33 -116
DDO210 34.0 -31.3 1071±39 -137
M32 121.2 -22.0 785±25 -205
IC10 119.0 -3.3 825±50 -344
IC1613 129.8 -60.6 700±35 -234
EGB0427+63 144.7 -10.5 1300±700 -99
Tabla 2.1 Lista de los miembros candidatos al subgrupo de la M31 con informacio´n
de posicio´n y velocidades radiales helioce´ntricas (McConnachie and Irwin, 2006)
Para ver mejor la distribucio´n tridimensional del subgrupo de Andro´meda, la figura 2.4 muestra
los 16 miembros del subgrupo de M31, el plano indicado esta alineado con el disco de M31 y cada
celda tiene 100×100 kpc2. La lı´nea vertical contı´nua y las lineas punteadas son usadas para visua-
lizar los sate´lites que esta´n encima y debajo del plano del disco respectivamente y donde aparece
marcada la direccio´n de la Vı´a La´ctea.
La figura 2.5, muestra la misma distribucio´n en una proyeccio´n aerogra´fica donde las coordenadas l
y b, son medidas respecto la centro de la M31, tambie´n esta incluida la Vı´a La´ctea como referencia.
Puede verse como la mitad de los sate´lites esta´n dentro de |b| ≤ 20o del disco de la M31, la
distribucio´n de sate´lites como un todo no parece isotro´pica, el cuadrante superior izquierdo y el
inferior derecho muestran un solo sate´lite cada uno, mientras que los 14 restantes permanecen
confinados en los otros dos cuadrantes, adema´s, e´stos sate´lites parecen estar congregados dentro
de 90° para l = 0.
2.1 Andro´meda (M31) 19
Figura 2.4 Representacio´n tridimensional de la distribucio´n espacial del subgrupo
de M31, donde el plano mostrado esta´ alineado con el disco de la M31 cada celda
tiene 100× 100 kpc2, l y b son medidos desde el sistema de coordenadas esfe´rico
con centro en la M31. Las lı´neas continuas son usadas para mostrar los sate´lites que
yacen encima del disco y las punteadas son para mostrar los sate´lites que yacen
debajo. La direccio´n marcada es la de la Vı´a La´ctea (McConnachie and Irwin,
2006).
Figura 2.5 Proyeccio´n aerografica de la distribucio´n de sate´lites de la M31 en coor-
denadas esfe´ricas medidas desde el centro de la M31, donde se muestra la Vı´a
La´ctea para l = 0 (McConnachie and Irwin, 2006)
Con relacio´n a su distribucio´n radial, figura 2.6, se ve como el subgrupo de sate´lites es ma´s disperso
en relacio´n al de la Vı´a La´ctea, ya que la mayorı´a de e´stos esta´n dentro de 200 kpc, lo que permite
pensar luego de observar su distribucio´n latitudinal y aerogra´fica, que tal subgrupo de sate´lites esta
anisotro´picamente distribuido respecto de su galaxia nodriza M31, de forma similar al el subgrupo
de la Vı´a La´ctea.
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Figura 2.6 Distribucio´n radial para el subgrupo de sate´lites de la M31. El panel
inferior muestra la distribucio´n acumulada, donde se ve como ma´s de la mitad de
los sate´lites esta dentro de los 200 kpc (McConnachie and Irwin, 2006)
Continuando con la distribucio´n tridimensional de los sate´lites de M31, otro estudio adicional es
hecho por Metz et al. (2007) donde transforma los vectores posicio´n de dichos sate´lites, deja´ndolos
relativos a un sistema de coordenadas con centro en M31. Luego, usando dos conjuntos de datos
de la literatura, uno tomado de McConnachie & Irwin. 2006 (MI) y el otro de Koch & s Grebel.
2006 (KG), consigue una proyeccio´n aerografica de los sate´lites de la M31 en te´rminos de ambos
conjuntos de datos, (figura 2.7).
Resalta el hecho de que los sate´lites de la Vı´a La´ctea muestran una distribucio´n en forma de disco,
inclinada aproximadamente 88° respecto a su plano y co´mo los sate´lites de M31 tambie´n parecen
mostrar una distribucio´n anisotro´pica en forma de disco, inclinada aproximadamente 56° respecto
del plano de la misma.
En la figura 2.8 se muestra en una vista de perfil el plano ajustado de sate´lites y una vista rotada
90° sobre el eje polar de M31, donde puede verse como las dSph en ese momento recientemente
descubierta y que no fueron incorporadas al ajuste (cı´rculos sin relleno) esta´n localizados cerca a
plano ajustado.
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Figura 2.7 Proyeccio´n aerogra´fica de los sate´lites de M31 en el sistema de coor-
denadas con centro en M31 para los conjuntos de datos MI (lı´neas verdes) y KG
(lı´neas negras), se muestran las barras de error debidas a las incertidumbres combi-
nadas de los sate´lites y se muestra la posicio´n de la Vı´a La´ctea (Metz et al., 2007)
Figura 2.8 Sistema de sate´lites de M31 vistos de perfil (panel izquierdo) y con una
rotacio´n de 90° sobre el eje polar (panel derecho), los paneles superiores son los
resultados mostrados usando el conjunto de datos KG y los inferiores son tomados
del conjunto MI, los diferentes sı´mbolos muestran los diferentes tipos morfolo´gi-
cos: Puntos marcan dSph, cuadrados cE/dEs, tria´ngulos dIrr dIrr/dSph. Aquellos
sate´lites marcados con sı´mbolos rellenos fueron incorporados en la rutina de ajus-
te, mientras que los de sı´mbolos sin relleno, fueron sacados. La galaxia M33 que
no fue incorporada en el ajuste es marcada por la estrella, los sate´lites dentro de
cı´rculos grises fueron posteriormente excluidos del ajuste por motivos cinema´ticos
y las barras de error son derivadas de las incertidumbre en las medidas de distancia
a la lı´nea de visio´n de los sate´lites (Metz et al., 2007).
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2.2. La V´ıa La´ctea
Es una galaxia tipo espiral barrada, donde el brillo superficial y la alta dispersio´n de velocidad es-
telar son consistentes con la existencia de un agujero negro, que por observacio´n de movimientos
propios de estrellas individuales se dice que tiene una masa aproximadamente de 2,45× 106M
(van den Berg. 1999) muy cerca de su nu´cleo.
El nu´cleo esta rodeado por un disco de estrellas (figura 2.9) con un radio de 115 pc, con una
pequen˜a barra nuclear embebida dentro del esferoide gala´ctico y el disco gala´ctico esta compuesto
por un disco delgado y un disco grueso de los que no es claro si representan diferentes etapas de
evolucio´n o si simplemente representan los extremos de una evolucio´n continua (van den Bergh,
1999).
Figura 2.9 La Vı´a La´ctea. Tomada de http://www.atlasoftheuniverse.com
El sistema de la Vı´a La´ctea consiste en aproximadamente una docena de galaxias enanas sate´lites
que son de un orden de magnitud menor que el nu´mero de halos predichos por las simulaciones
de materia oscura frı´a (CDM), lo que hace ma´s interesante el estudio del origen y distribucio´n de
estos sistemas de sate´lites.
En el caso de las galaxias enanas sate´lites de la Vı´a La´ctea, se encuentra que dichas enanas esta´n
en una localizacio´n particular en forma de disco sobre un plano casi perpendicular respecto al
disco gala´ctico (Metz et al., 2009b), compuesto por galaxias enanas ultra tenues, galaxias enanas
esferoidales y dos galaxias irregulares.
Algunas de estas galaxias actualmente conocidas son: LMC, SMC, Sculptor, Fornax, Carina, Leo
I, Sextans, Leo II, Ursa Minor, Draco, Sagittarius, Tucana, Ursa Major I, Ursa Major II, Canes Ve-
natici I, Canes Venatici II, Pisces II, Segue I, Segue II, Segue III, Coma, Hercules, Leo VI, Bootes,
Bootes II, Leo T, Willman I y Leo V (Sales et al., 2011). En la figura 2.10 se muestra la distribu-
cio´n espacial respecto a la Vı´a La´ctea de algunas de las galaxias ya mencionadas y se obtendra´ una
mayor ampliacio´n de este tema en el siguiente capı´tulo.
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Figura 2.10 Distribucio´n de algunas enanas sate´lites de la Vı´a La´ctea. Tomada de
http://www.atlasoftheuniverse.com.
En McConnachie and Irwin (2006) se listan los sate´lites de la Vı´a La´ctea y sus coordenadas gala´cti-
cas (tabla 2.2) resaltando co´mo las nubes de Magallanes (LMC, SMC) esta´n en el lado opuesto del
cielo a las enanas esferoidales (dSphs) Osa menor y Draco, sobre algo parecido a un gran cı´rcu-
lo polar. En Lyden-Bell (1982) se muestra que Fornax, Leo I, Leo II y Sculptor tambie´n enanas
parecen tambie´n alineadas con el gran cı´rculo polar y trabajos posteriores de Majeswski (1994),
muestran que para ese mismo an˜o las nuevas galaxias enanas descubiertas Sextans y Phoenix,
tambie´n respondı´an al alineamiento mostrado por los dema´s sate´lites.
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Galaxy l b r(kpc)
LMC 280.5 -32.9 49
SMC 302.8 -44.3 58
Sagittarius 6.0 -15.1 24±2
Ursa Minor 105.0 +44.8 66±3
Sculptor 287.5 -83.2 79±4
Draco 86.4 +34.7 82±6
Sextans 243.5 +42.3 86±4
Carina 260.1 -22.2 101±5
Fornax 237.1 -65.7 138±8
Leo I 226.0 +49.1 250±30
Leo II 220.2 +67.2 205±12
Phoenix 272.2 -68.9 445±30
Tabla 2.2 Lista de los sate´lites de la Vı´a La´ctea con sus respectivas coordenadas
gala´cticas. Leo A, no es considerada un miembro de los sate´lites ya que su separa-
cio´n de la Vı´a La´ctea es relativamente muy grande. La galaxia enana Canis Mayor
no ha sido incluida dado que su naturaleza esta´ en debate (McConnachie and Irwin,
2006).
En la figura 2.11 (panel superior) se muestra la distribucio´n de los sate´lites de la Vı´a La´ctea en
te´rminos de su cantidad y la latitud. En el panel inferior se encuentra la distribucio´n para los sate´li-
tes de M31. La lı´nea curva a trazos muestra la distribucio´n isotro´pica para el mismo nu´mero total
de sate´lites, donde para la Vı´a La´ctea puede verse que hay una aparente deficiencia de sate´lites
a bajas latitudes mientras que para la M31 no es tan notable, tambie´n puede verse que en ambas
galaxias la distribucio´n de sus respectivos subgrupos de sate´lites esta lejos de ser isotro´pica.
Con relacio´n a su distribucio´n radial (figura 2.12) el subgrupo de la Vı´a La´ctea tiene una distribu-
cio´n notablemente concentrada, ya que la mitad de los sate´lites gala´cticos esta dentro los 100 kpc
y los dema´s esta´n dispersos a distancias radiales superiores.
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Figura 2.11 Distribucio´n de latitud para los sate´lites de la Vı´a La´ctea (panel su-
perior) y para los de la M31 (panel inferior), la lı´nea curva muestra la distribucio´n
isotro´pica para el mismo nu´mero de sate´lites (McConnachie and Irwin, 2006).
Figura 2.12 Distribucio´n radial de los sate´lites de la Vı´a La´ctea, el panel inferior
muestra la distribucio´n acumulada. Puede verse como la mitad los sate´lites esta´n
localizados dentro de 100 kpc (McConnachie and Irwin, 2006).
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2.3. Modelos de Formacio´n
Los resultados de las investigaciones presentados en la literatura han propuesto algunos modelos
para el estudio de las propiedades y formacio´n de las galaxias enanas, que se han reportado en
artı´culos por diferentes grupos de investigacio´n a nivel mundial.
Inicialmente Zwicky (1956) menciona la posibilidad de que perturbaciones violentas observadas
en galaxias durante encuentros cercanos pueden formar filamentos de material estelar y co´mo a
partir de estos escombros de marea se podrı´an formar sistemas de galaxias enanas, tambie´n una
posible relacio´n entre la Via La´ctea y las nubes de Magallanes mediante la existencia de un puente
intergala´ctico entre ellas.
En Toomre and Toomre (1972) muestran mediante varias simulaciones de encuentros de galaxias
de disco como se producen puentes y colas de material estelar debido a las fuerzas de marea que
intervienen en el colisio´n. Concluyen que las orbitas aproximadamente parabo´licas son las que
generan colas y puentes de marea mas definidas, que pueden ser el origen de sistemas gala´cticos
mas pequen˜os, teniendo en cuenta que dichos encuentros sean cercanos y con velocidades relati-
vamente bajas. Tambie´n se muestra que estos puentes y colas de marea se forman ma´s claramente
si las masas de las galaxias en colisio´n son diferentes.
Gallagher and Wyse (1994), hacen un ana´lisis de datos experimentales y su implicacio´n en las
teorı´as de formacio´n y evolucio´n de galaxias gigantes y enanas esferoidales, haciendo uso de sus
propiedades ba´sicas como estructura, poblacio´n estelar, forma de las orbitas y contenido de mate-
ria oscura, llegando al ana´lisis de la existencia de dichas enanas ma´s alla´ de la Vı´a La´ctea.
Mateo (1996) analiza la posibilidad de que el halo gala´ctico se haya formado por la acrecio´n
de galaxias enanas esferoidales basa´ndose en la comparacio´n de poblaciones estelares, cu´mulos
globulares y contenido de materia oscura de las galaxias enanas y del halo, mencionando algunas
caracterı´sticas fundamentales de las enanas esferoidales de la Vı´a La´ctea, su poblacio´n estelar, va-
riabilidad estelar y contenido de materia oscura.
Okazaki and Taniguchi (2000), adoptando un escenario de interaccio´n gala´ctica que muestra que
si solo unas pocas galaxias enanas se forman en cada colisio´n gala´ctica sera´ posible explicar las
relaciones entre la morfologı´a y la densidad tanto de las galaxias enanas como de las gigantes y
a partir de eso es posible analizar la relacio´n entre la formacio´n de galaxias enanas con la trans-
formacio´n de galaxias ricas en gas a galaxias de formacio´n temprana como las elı´pticas, tambie´n
analiza la formacio´n de galaxias enanas de marea suponiendo que la interaccio´n gala´ctica ocurre
durante el curso de la formacio´n de estructura jera´rquica en el universo, para luego compararla con
los datos observacionales. Luego, Grebel (2001) discute las propiedades de las galaxias enanas
cercanas concluyendo que un factor muy importante en su evolucio´n es la masa de las mismas y el
medio interestelar. Analiza los diferentes tipos de galaxias desde las espirales hasta las esferoidales
y el co´mo galaxias enanas de algu´n tipo morfolo´gico pueden evolucionar a otro tipo de galaxia.
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Dos an˜os depue´s, Tolstoy (2003) hace un pequen˜o ana´lisis de la poblacio´n de enanas en el grupo
local centra´ndose en las galaxias enanas irregulares y esferoidales. Trabaja entre otras cosas la in-
terpretacio´n de las abundancias en dichas galaxias para ası´ analizar el tema de la formacio´n estelar,
de lo cual concluyo´ que la mayorı´a de las galaxias en el grupo local son enanas con bajo contenido
de metales.
En el 2005, Ricotti and Gnedin (2005) consideran las historias de formacio´n de las enanas en
el grupo local y comparan sus propiedades con las de galaxias simuladas que formaron todas sus
estrellas antes de la reionizacio´n cosmolo´gica donde proponen que las galaxias enanas del grupo
local y todas las otras enanas del universo se formaron en tres diferentes trayectorias de evolucio´n.
“Fo´siles verdaderos” que formaron la mayor parte de sus estrellas en la e´poca de pre-reionizacion y
tuvieron poca formacio´n estelar, “Fo´siles contaminados” que comienzan como fo´siles verdaderos,
pero tienen un episodio importante de formacio´n de estrellas en el que continu´an acretando masa
y “sobrevivientes” que comenzaron a formar estrellas despue´s de la reionizacio´n.
Encontraron tambie´n que las galaxias simuladas son muy parecidas a un subgrupo de enanas del
grupo local. En el mismo an˜o, Mashchenko et al. (2005) proponen un modelo de formacio´n pa-
ra las galaxias esferoidales enanas en el cual se supone que las estrellas se formaron de un gas
isote´rmico y en equilibrio hidrosta´tico dentro de halos de materia oscura extendidos, encontrando
que dicho modelo describe adecuadamente las propiedades de tres galaxias esferoidales sate´lites
(Draco, Sculptor, y Carina).
Luego, Tully et al. (2006) identifican cinco asociaciones de galaxias enanas que presentan similitu-
des con las enanas del grupo local, hacen una revisio´n de los grupos y asociaciones de galaxias ma´s
cercanos identificados anteriormente por medio del cata´logo NGB, analizando sus masas y locali-
zacio´n. Se concluye que las asociaciones identificadas tienen propiedades espaciales y cinema´ticas
relacionadas con estructuras ligadas y que por tanto podrı´an nacer en regiones su´per densas que
esta´n ligadas.
Para el 2008, Salvadori et al. (2008) proponen un escenario para la formacio´n y evolucio´n de
galaxias enanas esferoidales sate´lites de la vı´a La´ctea. Este escenario plantea que las dSph repre-
sentan objetos fo´siles virializados a z = 7,2± 0,7, (es decir en la era de pre-reionizacio´n donde
z > zrei = 6), dentro del ambiente de la Vı´a La´ctea, las cuales en esa e´poca fueron pre-enriquecidas
en [Fe/H] ∼ −3 y sus masas dina´micas estaban en un angosto rango M = (1,6± 0,7)× 108M.
Usan una versio´n semi analı´tica del co´digo GAMETE, donde aparte del modelo, analizan las pro-
piedades observacionales como metalicidad, diagramas de color magnitud y contenido de materia
oscura entre otras. Durante el mismo an˜o, Casas-Miranda et al. (2008) estudian la evolucio´n de
sate´lites pertenecientes a una galaxia como la Vı´a La´ctea usando simulaciones de N-cuerpos mos-
trando la regio´n de condiciones iniciales, que permiten la formacio´n de remanentes que podrı´an
ser interpretados como galaxias enanas esferoidales de la Vı´a La´ctea, carentes de materia oscura.
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En el 2009 se reportaron varios trabajos, entre ellos el de D’Onghia and Lake (2009), donde su-
ponen un modelo en el que la gran nube de Magallanes es el miembro ma´s grande de un grupo
de galaxias enanas que fue acretado dentro del halo de la Vı´a La´ctea, dando explicacio´n al co´mo
las nuevas enanas formadas dentro de este grupo gran Magalla´nico brillan ma´s que las que no se
crearon dentro y al co´mo las galaxias enanas aisladas podrı´an llegar a tener compan˜eras. Tambie´n
hace un pequen˜o ana´lisis de la distribucio´n espacial dentro del radio virial de la Vı´a La´ctea y la
distribucio´n en coordenadas su´per gala´cticas de las asociaciones de galaxias enanas.
En el trabajo de Metz et al. (2009b) se analiza la posibilidad de que la mayorı´a de las galaxias
enanas esferoidales sate´lites de la Vı´a La´ctea hayan entrado en asociaciones ma´s que individual-
mente y dirigen el ana´lisis hacia cuales de dichas asociaciones pueden ser los progenitores de las
galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea, analizando tambie´n la posibilidad de que su distribucio´n espa-
cial este relacionada con la direccio´n de caı´da de una galaxia progenitor de los sate´lites de la Vı´a
La´ctea, si estos son de origen de marea.
Tambie´n Metz et al. (2009a) analizan la distribucio´n espacial de las galaxias enanas ultra de´biles
ma´s recientemente descubiertas alrededor de la Vı´a La´ctea y de Andro´meda, para luego comparar-
la con la distribucio´n de las ma´s antiguas y brillantes, encontrando que los nuevos sate´lites siguen
de cerca a las enanas ma´s luminosas en una estructura tipo disco.
D’Onghia et al. (2009) hacen simulaciones de encuentros entre galaxias enanas de disco y galaxias
un poco mas grandes, donde descubrieron que estos encuentros generan un procesos llamado “Re-
mocio´n por resonancia” que puede transformar dichas galaxias en enanas esferoidales.
Para el siguiente an˜o, Mayer (2010) discute un modelo en el cual las galaxias enanas esferoidales
se originan del gas dominante y el disco de galaxias enanas esferoidales es acretado por galaxias
masivas hace varios millones de an˜os, analizando propiedades estructurales de las galaxias tambie´n
su dina´mica orbital y el efecto de la radiacio´n co´smica del campo. Sawala et al. (2010) presentan
resultados de simulaciones de la formacio´n y evolucio´n de galaxias enanas. Encontrando que de
una combinacio´n de feedback y radiacio´n co´smica de fondo UV resulta en formacio´n de galaxias
con propiedades similares a las enanas esferoidales del grupo local.
Assmann et al. (2010) estudian nume´ricamente la formacio´n de galaxias enanas esferoidales. Ellos
ejecutan un experimento nume´rico para mostrar la evolucio´n de complejos cu´mulos de estrellas en
halos de materia oscura y a partir de ello mostrar la formacio´n de componentes luminosos de las
dSph.
En 2011, Lovell et al. (2011) calculan el momento angular orbital de subhalos de materia os-
cura en simulaciones Aquarius de CDM, caracterizando la distribucio´n de las orbitas de dichos
subhalos y encuentran patrones de acrecio´n que llevan a un halo resultante en diferente configura-
cio´n de las orbitas de los subhalos, ninguna cerca de la isotropı´a. Se encontro´ que algunos de los
subhalos esta´n distribuidos de una forma sime´trica relativa a los polos de espı´n y en los seis halos
simulados se encuentra una gran poblacio´n de subhalos que tiene una rotacio´n coherente con el
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espı´n del halo principal. Adema´s en tres casos aparecio´ una poblacio´n de subhalos que tenia una
rotacio´n contraria al halo principal, lo cual deja ver que es posible obtener poblaciones de sate´lites
retrogrados en simulaciones CDM.
Durante el mismo an˜o, Angus et al. (2011) analizan la posibilidad de que las galaxias sate´lites de
la Vı´a La´ctea hayan caı´do en su potencial mediante uno o dos filamentos, probando este escenario
usando los movimientos propios de las enanas sate´lites Fornax, Sculptor, Ursa Minor y Carina.
Analizan sus orbitas en retroceso variando las masas de las enanas y el potencial de la Vı´a La´ctea
teniendo en cuenta la friccio´n dina´mica.
Encuentran que Fornax no puede ser consistente con la caı´da de un filamento y para las otras tres
el escenario podrı´a funcionar si sus masas fueran del orden de 1010M, pero dicho orden de mag-
nitud no concuerda con las mediciones usando dispersio´n de velocidades, ya que a traves de e´sta
se espera un ma´ximo de 109M. Adema´s otro de los inconvenientes del escenario de caı´da es que
depende fuertemente de que las enanas hayan caı´do en un z > 1, es decir cuando la Vı´a La´ctea
estaba en su infancia.
Tambie´n en ese an˜o, Nichols et al. (2011) contemplan la idea de que el grupo local haya atraı´do
un pequen˜o grupo de galaxias enanas que incluı´a a las nubes de Magallanes como parte de un gran
sistema magalla´nico. Usaron las medidas de los movimientos propios de las nubes de Magallanes
y un modelo multicomponente de potencial gala´ctico para explorar la evolucio´n de aquella confi-
guracio´n y ver si existe alguna relacio´n con corrientes estelares o la distribucio´n de disco de los
sate´lites de la Vı´a La´ctea.
Si se piensa que las nubes de Magallanes esta´n ligadas a la Vı´a La´ctea, entonces, la cinema´tica
de Draco, Sculptor, Ursa Minor y la corriente de sagitario son consistentes con haber caı´do junto
con el sistema magalla´nico al halo de la Vı´a La´ctea, sin embargo en el caso de Carina y Leo I el
modelo no es consistente.
En Pawlowski et al. (2011) se reporta formacio´n de material contraorbitante que emerge de la co-
lisio´n de dos galaxias de disco, utilizando para la escala de dichas galaxias, las caracterı´sticas que
tenı´a la Vı´a La´ctea hace aproximadamente 10 Gyr . Se muestra como a partir de la colisio´n de dos
galaxias usando modelos de mezcla y fly-by en razones de masa 1-1 y 4-1 para la galaxia objetivo
y en caı´da respectivamente, se producen poblaciones de partı´culas pro´gradas y retro´gradas que
ocupan cierta regio´n del espacio de fase similar al ocupado por las galaxias enanas sate´lites de la
Vı´a La´ctea. Tambie´n encuentra similitudes en la direccio´n del momento angular orbital, excentri-
cidades , distancias apoce´ntricas, nu´mero de partı´culas pro y retrogradas, apoyando de esta forma
el escenario en el que las enanas sate´lites de nuestra galaxia puedan ser el resultado de una colisio´n
entre la joven Vı´a La´ctea con otra galaxia, en la cual durante la colisio´n se formaron escombros de
marea en forma de gas que luego se convirtieron en las pequen˜as galaxias sate´lites que hoy posee.
En el an˜o 2012 se realizaron varios trabajos relacionados con las caracterı´sticas, formacio´n y dis-
tribucio´n de las galaxias enanas sate´lites. Con relacio´n a las caracterı´sticas, Collins et al. (2012)
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mediante datos espectrosco´picos, hacen una comparacio´n de los discos de las galaxias sate´lites de
M31 y la Vı´a La´ctea, donde encuentran discrepancias entre masas y escalas de radios en las gala-
xias enanas esferoidales, tambie´n diferencias quı´micas y adema´s muestran como la dispersio´n de
velocidades en las dSphs de M31 son inferiores a las de la Vı´a La´ctea. Lunnan et al. (2012) usando
simulaciones Aquarius y diferentes modelos de reionizacio´n, estudian el impacto de la reioniza-
cio´n en la poblacio´n de halos de galaxias tenues en la Vı´a La´ctea. Encontrando que la poblacio´n de
galaxias tenues es muy sensible al modelo de reionization y que de acuerdo con otros resultados
mostrados en la literatura, las enanas sate´lites cla´sicas de la Vı´a La´ctea muestran muy baja depen-
dencia, mientras que en las enanas tenues es notable, ya que, evidencian una diferencia de 10% a
20% en el nu´mero de sate´lites producidos.
Salvadori (2012) hace una revisio´n de la cantidad de materia oscura dentro de los sate´lites dSph
de la Vı´a La´ctea, analizando entre otros temas la estructura estelar de los sate´lites dSph cla´sicos
encontrando dos caracterı´sticas estructurales comunes, la morfologı´a aplanada y que sus perfiles
de densidad estelar disminuyen ma´s pronunciadamente a grandes radios y adema´s haciendo ana´li-
sis de velocidades estelares, confirma la presencia de materia oscura en ellas.Luego en e´ste mismo
an˜o, Casas et al. (2012) plantean una explicacio´n alternativa a partir de la estructura cosmolo´gica
esta´ndar para las altas razones de masa luminosa de las dSphs y las galaxias enanas ultra tenues (
UFDGs) partiendo de que a aquellos objetos no esta´n en equilibrio virial. Mediante el estudio de
las condiciones orbitales de un sate´lite sin materia oscura que orbita una galaxia similar a la Vı´a
La´ctea y usando simulaciones Newtonianas de N-cuerpos, ellos encuentran que los valores de ma-
sa luminosa de los sate´lites simulados son similares a los mostrado en la literatura para las dSphs
y UFDGs, lo que respalda la alternativa de posibles galaxias sin materia oscura que tienen razo-
nes de masa luminosa inferiores a las calculadas suponiendo equilibrio virial y Starkenburg et al.
(2012) investigan las propiedades de los sate´lites de galaxias tipo Vı´a La´ctea mediante simulacio-
nes Aquarius y un modelo de formacio´n de galaxias semianalı´tica. Ellos encuentran concordancia
con las observaciones en relacio´n a funciones de luminosidad, metalicidad-luminosidad, distribu-
cio´n radial y poblacio´n estelar. Tambie´n se muestran algunas inconsistencias del modelo, ya que,
el halo tipo anfitrio´n no contiene objetos tan luminosos como como las nubes de Magalla´nes, la
distribucio´n central esta ma´s concentrada que la mostrada en las observaciones y la masa tomada
para el halo tipo Vı´a La´ctea es aproximadamente 8×1011M.
Respecto a la formacio´n de las galaxias enanas sate´lites, Wang et al. (2012b) analizan las incon-
sistencias entre las predicciones hechas por simulaciones CDM del proyecto Aquarius y estudios
recientes sobre los doce sate´lites ma´s brillantes de la Vı´a La´ctea. Dado que en el proyecto Aqua-
rius se menciona la existencia de al menos ocho subhalos con velocidades superiores a 30 km/s
dentro de un halo anfitrio´n tipo Vı´a La´ctea, mientras que las observaciones muestran que ma´ximo
3 sate´lites tienen velocidades superiores a la ya mencionada. Tambie´n a partir de simulaciones
Millennium, usan los resultados para calcular la probabilidad de que un halo anfitrio´n tipo Vı´a
La´ctea pueda hospedar subhalos con velocidades superiores a 30 km/s, encontrando que dicha
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probabilidad es muy pequen˜a y que para aumentarla, la masa del halo anfitrio´n debe ser menor. De
igual forma, Vera-Ciro et al. (2012) mediante simulaciones Aquarius en combinacio´n con modelos
de formacio´n de galaxias, pretenden mostrar, si los subhalos presentes en simulaciones CDM de
sistemas similares a Vı´a La´ctea pueden albergar sistemas dSph como lo hace la Vı´a La´ctea para
luego estudiar las propiedades dina´micas de dichos sate´lites. Ellos encuentran que el nu´mero y
dina´mica interna de los que serı´an sate´lites cla´sicos es consistente con las predicciones de la CDM
si la masa de la Vı´a La´ctea es aproximadamente 8×1011M pero que dicha suposicio´n esta sujeta
a significativas incertidumbres y que la probabilidad de albergar a sate´lites tan brillantes como las
nubes de Magallanes es muy baja.
Wolf and Bullock (2012) investigan la distribucio´n de masa ocho sate´lites cla´sicos dSph de la Vı´a
La´ctea mediante un ana´lisis de equilibrio de Jeans para compararlo con los resultados de la distri-
bucio´n de masa predicha desde subhalos en simulaciones CDM con el fin encontrar concordancia
en las concentraciones de densidad de materia oscura predicha por el modelo. Ellos encuentran
que en el caso lı´mite de velocidad de dispersio´n isotro´pica los sate´lites cla´sicos prefieren vivir
en halos que son menos concentrados a los que se predicen en las simulaciones CDM. Luego,
Boylan-Kolchin et al. (2012) parten de simulaciones Aquarius para mostrar que subhalos masivos
en halos de materia oscura de CDM son inconsistentes con la dina´mica de las dSph ma´s brillantes
de la Vı´a La´ctea. En una comparacio´n preliminar ellos encuentran que las dSph de la Vı´a La´ctea
son consistentes con subhalos de NFW donde las velocidades ma´ximas esta´n entre 12 y 24 km/s
mientras que cada simulacio´n Aquarius contiene de 10 a 24 subhalos con velocidades mayores a
25 km/s.
Łokas et al. (2012) realizan simulaciones para estudiar las formas de los sate´lites de la Vı´a La´ctea
en el escenario de la perturbacio´n de marea. Hacen que sate´lites simulados embebidos en halos
de materia oscura, orbiten a la Vı´a La´ctea y de esa manera medir la deformacio´n sufrida por los
sate´lites debido a las perturbaciones de marea, luego del paso por su primer pericentro y ası´ poder
comparar los resultados con algunas propiedades de forma de los once sate´lites cla´sicos extraı´das
de la literatura, llevando a una conclusio´n satisfactoria, ya que las formas encontradas en los sate´li-
tes de la Vı´a La´ctea son consistentes con las predicciones hechas por modelo de perturbacio´n de
marea.
Con relacio´n a la distribucio´n de las galaxias enanas, Wang et al. (2012a) teniendo como base el
modelo ΛCDM y simulaciones de alta resolucio´n Aquarius y Millennium, investigan la distribu-
cio´n espacial las galaxias sate´lites comparando los resultados con los 11 sate´lites cla´sicos de la Vı´a
La´ctea, encontrando concordancia entre medidas de distribucio´n radial, perfiles de densidad radial
y distribucio´n angular pero luego Pawlowski et al. (2012b), analizan el escenario de formacio´n de
los subsistemas polares que orbitan a la Vı´a La´ctea, es decir, galaxias sate´lites, cu´mulos globulares
y corrientes de estrellas y gas mostrando co´mo los cu´mulos globulares jo´venes esta´n distribuidos
en un plano de forma similar a las galaxias sate´lites de la Vı´a la´ctea, analizan la direccio´n del vec-
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tor normal de las corrientes mostrando que un 50% de las analizadas muestran una alineacio´n con
el vector normal del disco de sate´lites, apoyando de esta forma la idea de una gran estructura polar
de objetos que orbitan a la Vı´a La´ctea formando una estructura tipo disco. Tambie´n en otro de sus
trabajos, Pawlowski et al. (2012a) muestra un nuevo me´todo para analizar las direcciones del mo-
mento angular de las galaxias y ver que tan probable es reproducir las propiedades particulares de
la distribucio´n de sate´lites de la Vı´a La´ctea. Tomando datos recogidos de simulaciones Aquarius
y aplicando dicho me´todo, encuentran que no es posible llegar a una distribucio´n con para´metros
similares a los mostrados por los sate´lites de la la Vı´a La´ctea, tambie´n se muestra como el modelo
de acrecio´n de filamentos tampoco explica los polos orbitales de dichos sistemas sate´lites, mien-
tras que el origen de marea con modelos de galaxias interactuantes puede reproducir fa´cilmente
los para´metros observados.
Durante el mismo an˜o, Fouquet et al. (2012) estudian la posibilidad de una gran mezcla en la posi-
cio´n de la galaxia M31 y que dio paso a la formacio´n de una cola de marea de larga vida que pudo
ser responsable de corrientes estelares antiguas y de inducir la formacio´n de galaxias enanas de
marea (TDGs). A partir del estudio de las propiedades de la gran cola de marea, concluyen que las
velocidades de la misma reproducen satisfactoriamente las propiedades cinema´ticas y de momento
angular de la vasta estructura polar (VPOS) y tambie´n se muestra como la cola de marea revela una
formacio´n de TDG con masas y localizaciones comparables a la Gran nube de Magallanes (LMC).
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Antes de retomar el tema de la organizacio´n espacial de los sate´lites de la Vı´a La´ctea, es apropiado
pensar que el posible origen de las enanas sate´lites puede darse en dos escenarios. El primero,
basado en la cosmologı´a CDM, donde son bloques de construccio´n jera´rquicos que au´n no se han
mezclado con su galaxia anfitrio´n y el segundo escenario donde son formadas antigera´rquicamente
como galaxias enanas de marea (TDGs por sus siglas en ingle´s) formadas en los brazos de marea
que surgen en las interacciones de galaxias ma´s grandes.
En el primer escenario la formacio´n depende crı´ticamente de la teorı´a cosmolo´gica, mientras que
en el segundo dicha formacio´n es un resultado de principios fı´sicos bien establecidos como la
conservacio´n de la energı´a y el momento angular, por lo tanto, las galaxias enanas de marea (TDG)
surgen en cualquier teorı´a cosmolo´gica de formacio´n de estructura (Metz et al., 2007). Los grupos
de TDGs que se originan de encuentros de otras galaxias ma´s grandes tienen un momento angular
correlacionado que luego podrı´a dar forma a un disco de sate´lites.
Figura 3.1 Galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea dentro de 100 kpc (Bullock et al.,
2009).
La distribucio´n espacial de los sate´lites de la Vı´a La´ctea ha sido conocida por mostrar patrones
asime´tricos y probables corrientes de sate´lites (Lynden-Bell, 1976; Lynden-Bell and Lynden-Bell,
1995). Dicha distribucio´n espacial se asemeja a una estructura tipo disco inclinada cerca de 88o
con respecto al disco de la Vı´a La´ctea.
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En el 2005 se realizo´ un estudio a las 16 galaxias sate´lites dentro de la vecindad de la Vı´a La´ctea
que estan ma´s cerca de ella y su distribucio´n (Kroupa et al., 2005), encontrando distancias y coor-
denadas galactoce´ntricas.
Sate´lite D eD l b R Nombre Rcut
Nu´mero [kpc] [kpc] [deg] [deg] [kpc] [kpc]
1 24 2 5.6 -14.1 16 Sgr ––
2 50.8 2.2 280.5 -32.9 50 LMC ––
3 59.7 2.2 302.8 -44.3 57 SMC ––
4 66 3 105.0 +44.8 68 UMi 68
5 79 4 287.5 -83.2 79 Sculptor 79
6 82 6 86.4 +34.7 82 Draco 82
7 86 4 243.5 +42.3 89 Sextans 89
8 101 5 260.1 -22.2 103 Carina 103
9 138 8 237.1 -65.7 140 Fornax 140
10 205 12 220.2 +67.2 208 Leo II 208
11 250 30 226.0 +49.1 254 Leo I 254
12 445 30 272.2 -68.9 445 Phoenix 445
13 490 40 25.3 -18.4 483 NGC 6822 483
14 690 100 196.9 +52.4 695 Leo A 695
15 880 40 322.9 -47.4 875 Tucana 875
16 955 50 94.8 -43.5 956 Pegasus 956
Tabla 3.1 D y eD representan las distancias y sus incertidumbre respectivamente.
l y b son la longitud y latitud gala´cticas. La distancia galactoce´ntrica esta´ dada por
R, el resto de columnas contienen los resultados del ajuste al plano para las enanas
ma´s internas, Rcut es la distancia ma´s grande al centro gala´ctico de la muestra, con
un perfil de densidad radial nume´rico (P = 2)(Kroupa et al., 2005).
La tabla 3.1 menciona distancias y coordenadas de las enanas que esta´n ma´s cerca a la Vı´a La´ctea.
Con estos datos ellos calcularon las coordenadas galactoce´ntricas para comparar con una ley de
potencias de distribucio´n de densidad ρ(R) = ρ0R−P donde R =
√
X2D+Y
2
D+Z
2
D. Los datos son
mostrados en la figura 3.2.
Se evidencia una distribucio´n altamente anisitro´pica y plana que luego de una rotacio´n de 90 grados
muestra una distribucio´n en forma de disco figura 3.3
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Figura 3.2 Posicio´n de los 11 sate´lites ma´s cercanos a la Vı´a La´ctea, vistos desde
un punto localizado en el infinito y en l = 167o,91. El disco de la VL se representa
con la lı´nea horizontal con −25 ≤ X/pc ≤ 25 y el centro de coordenadas es el
centro gala´ctico. La lı´nea punteada marca el plano ajustado visto de perfil (Kroupa
et al., 2005).
Figura 3.3 Posicio´n de los 11 sate´lites ma´s cercanos a la Vı´a La´ctea, vistos de
frente (Kroupa et al., 2005).
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Metz et al. (2006) usan dos me´todos matema´ticos para hacer el ajuste de un plano a los datos de
las posiciones de los sate´lites de la Vı´a La´ctea y de Andromeda. El primer me´todo es un algoritmo
de ajuste sin ponderar llamado mı´nimos cuadrados algebraico (ALS por sus siglas en ingle´s) y el
segundo es una rutina de ajuste ponderada llamada regresio´n de distancia ortogonal (ODR por sus
siglas en ingle´s). Para ambos me´todos se toman los sate´lites dentro del radio virial de la galaxia
nodriza .
Para el sistema de sate´lites de la Vı´a La´ctea ellos usaron los datos de Kroupa et al. (2005) com-
plementa´ndolos con dos enanas ma´s llamadas Ursa Mayor y Canes Venatici. Los otros sistemas
descubiertos en ese momento no se tuvieron en cuenta por su naturaleza fı´sica no definida (Metz
et al., 2007).
No Nombre lMW bMW rMW LV
[◦] [◦] [kpc] [106L]
1 Sgr 8.8 -21.5 16.0±2.0 5.1
2 LMC 269.0 -33.3 50.2±2.2 2090
3 SMC 292.2 -47.1 56.9±2.2 575
4 UMi 114.5 43.1 68.1±3.0 0.29
5 Scu 237.5 -82.3 79.2±4.0 2.15
6 Dra 93.6 34.7 82.0±6.0 0.26
7 Sex 237.1 40.5 89.2±4.0 0.50
8 Car 255.1 -21.8 102.7±5.0 0.43
9 For 230.5 -63.8 140.1±8.0 15.5
10 Leo II 216.5 65.5 207.7±12.0 0.58
11 Leo I 223.9 48.1 254.0±30.0 4.79
12 UMa 162.0 50.8 104.9±20.0 0.04
13 CVn 86.9 80.2 219.8±25.0 0.12
Tabla 3.2 Posicio´n de los sate´lites de la Vı´a La´ctea dentro de un radio virial de
aproximadamente 254 kpc, donde se muestra la longitud y latitud en coordenadas
galactoce´ntricas, la distancia desde el centro gala´ctico y la luminosidad absoluta en
la banda V para cada sate´lite (Metz et al., 2007).
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Figura 3.4 Proyeccio´n de las posiciones para los sate´lites ma´s cercanos dentro de
254 kpc de la Vı´a La´ctea como aparecen desde coordenadas galactoce´ntricas. Se
muestra la posicio´n de Andromeda y las posiciones de los dos objetos en ese mo-
mento recientemente descubiertos marcados por los cı´rculos abiertos, las posicio-
nes de las cinco compan˜eras recientemente descubiertas en ese momento marcadas
por tria´ngulos. En esta proyeccio´n el sol esta´ a lMW = 180o y la zona sombreada es
la regio´n cubierta por el SDSS (Metz et al., 2007)
Figura 3.5 Posicio´n de los 11 sate´lites cla´sicos de Vı´a La´ctea dentro del radio virial
visto desde el infinito. Los paneles superiores muestran el me´todo ALS y los dos
inferiores el ODR, usando como muestra los 11 sate´lites ma´s brillantes marcados
por los puntos rellenos . En los paneles izquierdos se muestra una vista de perfil
del plano con una rotacio´n de 90 sobre el eje polar indicada por la lı´nea vertical
punteada. La Vı´a La´ctea esta´ localizada en el origen y su disco es visto de perfil, la
posicio´n de UMa es mostrada con el exa´gono abierto y la posicio´n de CVn con los
cuadrados abiertos y el a´rea sombreada muestra la regio´n de b =±15o y b =±30o
las cuales pueden ser afectados por el oscurecimiento a trave´s del disco de la Vı´a
La´ctea (Metz et al., 2007).
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Lo anteriormente hecho para los once sate´lites cla´sicos confirma la organizacio´n de los mismos
en una pronunciada distribucio´n en forma de disco, donde el vector normal de dicha distribucio´n
esta ubicado en l = 157,3o y b = −12,7o, indicando que el disco es casi perpendicular al plano
gala´ctico y la distancia ma´s cercana al centro gala´ctico es de Dp = 8,3 kpc.
3.1. Las Nuevas Galaxias
Una nueva clase de galaxias llamadas ultra tenues y de objetos cuya naturaleza no estaba definida
fueron descubiertas gracias al SDSS (Sloan Digital Sky Survey) en los u´ltimos an˜os. Se caracte-
rizan por poseer una densidad estelar y una luminosidad muy bajas en comparacio´n a las cla´sicas
ma´s brillantes. Fueron detectadas en el halo de la Vı´a La´ctea y muestran una distribucio´n que con-
cuerda con el disco de sate´lites de las ma´s brillantes.
Nombre lMW [◦] bMW [◦] R [kpc] dDoS [kpc]
UMa 159.6 +30.0 36.5 18.5
Wil 164.7 +47.7 43.0 12.7
CBe 201.8 +75.1 45.2 9.8
Boo II 348.1 +78.4 47.6 27.7
Boo 356.6 +77.5 57.6 32.0
UMa 162.0 +50.8 104.9 38.3
Her 30.9 +38.8 134.2 87.2
CVn II 132.7 +80.9 150.7 19.8
Leo IV 260.0 +56.2 160.6 56.7
Leo V 256.8 +58.1 180.8 57.3
CVn 86.9 +80.2 219.8 43.4
Tabla 3.3 Coordenadas galactoce´ntricas de siete galaxias ultra tenues, cuatro obje-
tos extra cuya clasificacio´n como dSph o cu´mulo globular es au´n incierta, es decir
Uma II, Willman 1, Cbe y Boo II. La u´ltima columna representa la distancia orto-
gonal al disco de sate´lites (Metz et al., 2009b).
La distribucio´n espacial de dichos sate´lites ultra tenues junto con los ya conocidos es mostrada en
la figura 3.6, donde puede verse que esta´n muy cerca al disco de sate´lites descrito por los sate´lites
ma´s brillantes.
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Figura 3.6 Distribucio´n de las galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea, incluyendo las
ultra tenues. En el panel superior izquierdo, se muestra una vista de perfil del disco
donde aparecen los once sate´lites “cla´sicos ” ma´s brillantes que esta´n representados
por los cı´rculos grandes (dSph) y los diamantes (LMC, SMC), los u´ltimos sate´lites
descubiertos aparecen como los cı´rculos ma´s pequen˜os. El disco de la VL esta´ lo-
calizado en el centro de cada panel y visto de perfil, en el panel superior derecho se
muestra una rotacio´n de 90o sobre el eje polar del disco y en el panel inferior de-
recho, se ve el disco de frente. La pequen˜a lı´nea gris sobre algunos de los cı´rculos
representa la incertidumbre, la regio´n sombreada muestra el obscurecimiento de la
Vı´a La´ctea en 15o y el a´rea en amarillo representa la regio´n del cielo cubierta por
el SDSS (Metz et al., 2009b).
Sin tomar en cuenta a la galaxia de He´rcules que es la ma´s alejada del disco de sate´lites y al ajustar
los resultados para el resto de los nuevos sate´lites se obtiene una direccio´n de vector normal del dis-
co muy similar a la que ya se tenı´a con los sate´lites ma´s brillantes (lMW ,bMW ) = (159,7o,−6,8o)±
2,3 y una distancia ma´s cercana al centro gala´ctico de DP = 6,7±1,3 kpc. Incluyendo a He´rcules
se obtiene una direccio´n del plano ajustado de (lMW ,bMW ) = (149,9o,−5,3o)± 2,2 (Metz et al.
2009). Evidencia´ndose de nuevo que los sate´lites ultra tenues recientemente descubiertos confor-
man una estructura tipo disco de la misma forma que los sate´lites ma´s brillantes, lo cual permite
su incorporacio´n al disco de sate´lites y aumenta la importancia de su estudio.
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3.2. Polos Orbitales
Como ya se ha mencionado, la distribucio´n espacial de los sate´lites de la Vı´a La´ctea parece ser
altamente anisotro´pica, es decir que las galaxias sate´lite esta´n organizadas en una estructura en
forma de disco, que yace casi perpendicular al disco gala´ctico. Este alineamiento es incompatible
con el hecho de que se hayan formado aleatoriamente desde una distribucio´n de subhalos de CDM
(Kroupa et al. 2005).
A partir de este alineamiento espacial surgio´ la idea de que estas galaxias dSph puedan pertenecer a
una especie de corriente de objetos como´viles. Teniendo en cuenta velocidades radiales y posibles
localizaciones de momento angular es posible encontrar correlaciones, de tal forma que usando
las medidas de movimientos propios para confinar la localizacio´n de los momentos angulares de
las galaxias sate´lites, es posible analizar las llamadas trayectorias polares (Metz et al., 2008), para
ası´ contrastar los resultados con la teorı´a del origen jera´rquico.
Usando las medidas de los movimientos propios de las galaxias sate´lites recolectadas de la litera-
tura para las once ma´s brillantes (Metz et al. 2006) es posible estudiar la distribucio´n de los polos
orbitales de dichas galaxias, luego teniendo las posiciones galactoce´ntricas y las velocidades, la
direccio´n de los polos orbitales puede ser calculada.
Nombre dGC µα cosδ µδ
(kpc) (mas yr−1) (mas yr−1)
Sgr 16 -2.65±0.08 -0.88±0.08
-2.83±0.20 -1.33±0.20
LMC 50 +2.03±0.08 +0.44±0.05
SMC 57 +1.16±0.18 -1.17±0.18
UMi 68 +0.5±0.8 +1.2±0.5
+0.056±0.078 +0.074±0.099
-0.50±0.17 +0.22±0.16
-0.04±0.07 0.13±0.07
Scu 79 +0.72±0.22 -0.06±0.25
+0.09±0.13 +0.02±0.13
+0.25±0.11 0.00±0.12
Dra 82 +0.6±0.4 +1.1±0.5
Car 103 (+0.22±0.09 +0.15±0.09)
+0.22±0.13 +0.24±0.11
For 140 +0.59±0.16 -0.15±0.16
+0.476±0.046 -0.36±0.041
+0.485±0.044 -0.354±0.028
Tabla 3.4 Medidas de los movimientos propios de las galaxias sate´lites de la Vı´a
La´ctea. La segunda columna es la distancia galactoce´ntrica de las galaxias a la VL.
(Metz et al., 2008).
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Figura 3.7 Polos orbitales de las galaxias sate´lite mostrados en coordenadas ga-
lactoce´ntricas, derivados de sus movimientos propios y velocidades radiales. Las
lı´neas verdes dan las incertidumbres en la medida de los movimientos propios, la
estrella roja marca la direccio´n media de los polos orbitales de los seis sate´lites con-
centrados en el centro excluyendo a Sagitario y Sculptor, el cı´rculo rojo marca la
desviacio´n esta´ndar esfe´rica. El cı´rculo punteado marca las regiones entre 15 y 30
grados desde la normal del DoS a los once sate´lites “cla´sicos” (Metz et al., 2008).
De la figura 3.7 es posible identificar dos galaxias sate´lite que no pertenecen a una corriente comu´n
de sate´lites, que son Sagitario y Sculptor.
Sagitario que tiene orbita casi perpendicular al DoS, esta´ muy cerca al disco gala´ctico y pudo haber
sido alejada de su orbita inicial. Sculptor sin embargo esta´ ma´s distante y es poco probable que
haya sido afectada por la precesio´n, comparado con los otros sate´lites es contrarrotante pero en
orbita coplanar con el disco de sate´lites.
La estrella roja marca la direccio´n principal del momento angular de los polos orbitales de los po-
sibles miembros de la corriente, es decir LMC, SMC, Umi, Dra y For, a lMW = 177,0o,bMW = −
9,4o. La estrella pequen˜a marca la direccio´n esfe´rica media si se usa el centro de masa, de las dos
nubes de Magallanes en lugar de individualmente.
Como se puede ver, hay una coincidencia entre la direccio´n del momento angular y la normal del
disco de sate´lites, lo cual es una fuerte evidencia de que el disco de sate´lites esta rotacionalmente
soportado.
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3.3. Simulaciones desde la Materia Oscura Fr´ıa
En los u´ltimos an˜os se han hecho investigaciones con el propo´sito de explicar el disco de sate´lites
de la Vı´a La´ctea en te´rminos de subestructuras de materia oscura frı´a (CDM), usando sistemas
simulados (Metz et al., 2008; Libeskind et al., 2005; Cole et al., 2000). En (Metz et al., 2008) se
crean subhalos sate´lites dentro de un halo anfitrio´n tipo Vı´a La´ctea , analizando un conjunto de
once subhalos que contienen las galaxias ma´s luminosas dentro de seis halos anfitriones tipo Vı´a
La´ctea buscando una concordancia nume´rica con los sate´lites “cla´sicos” de la misma.
Como primer paso, ellos hacen un ana´lisis de los para´metros de fuerza ζ y forma γ (Metz et
al. 2007), para luego usarlos en la caracterizacio´n de una distribucio´n de datos axiales sobre una
esfera, aplicando este ana´lisis sobre los datos de la Vı´a La´ctea y de los halos simulados, para luego
compararlos.
Con e´ste me´todo ellos pudieron mostrar que ninguno de los conjuntos de datos de los halos simu-
lados tiene valores tan altos de dichos para´metros como los de la Vı´a La´ctea y adema´s que ninguno
de los halos gala´cticos simulados parecen reproducir ambos para´metros del disco de sate´lites de la
Vı´a La´ctea.
Con relacio´n a la distribucio´n de los polos orbitales, el sistema de coordenadas lo tomaron de
tal forma que este´ alineado con el plano ajustado de la distribucio´n de galaxias sate´lites simuladas,
para hacer ma´s fa´cil la comparacio´n con la distribucio´n de polos orbitales del disco de sate´lites de
la Vı´a La´ctea.
Figura 3.8 Proyeccio´n de las localizaciones de los polos orbitales de seis simula-
ciones de CDM (Metz et al., 2008).
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De la figura 3.8 anterior es posible ver que los polos orbitales de las galaxias simuladas se en-
cuentran cerca al centro del halo anfitrio´n aproximadamente en una distribucio´n esfe´rica, pero
las direcciones de su momento angular esta´n bastante dispersas. Hacie´ndolas muy diferentes de
las encontradas para el disco de sate´lites de la Vı´a La´ctea. Mostrando de nuevo que las estructuras
producidas en las simulaciones de materia oscura frı´a no concuerdan con los datos observacionales.
En resumen, puede decirse que la distribucio´n de los polos orbitales de las galaxias sate´lites de
la Vı´a La´ctea muestra ser diferente de los sistemas simulados en CDM dado que, para los halos
simulados los polos orbitales son consistentes con haber surgido aleatoriamente de una distribu-
cio´n isotro´pica, contrario a los polos del DoS, de hecho los momentos angulares de los sate´lites de
la Vı´a La´ctea esta´n coalineados con la normal al disco de sate´lites lo cual implica que el DoS es
una estructura rotacionalmente soportada , caracterı´stica que no tienen los halos simulados y este
soporte rotacional puede verse como una consecuencia de la formacio´n como galaxias enanas de
marea.
De acuerdo a lo anterior y dada la actual incertidumbre sobre sobre la formacio´n del disco de
sate´lites de la Vı´a La´ctea, han surgido varias teorı´as, como se pudo ver en el capı´tulo anterior,
al respecto de e´ste tema. Una de ellas, que se mostrara´ en los siguientes capı´tulos, nace a partir
de un posible escenario de formacio´n basado en la colisio´n de dos galaxias, donde se analiza la
posibilidad de que al terminar la colisio´n, quede una sola galaxia rodeada por material orbitante
del cual se pudiera haber formado el disco de sate´lites.
4 Escenario y Modelo de Galaxia
El modelo que se utiliza en este trabajo esta´ basado en un escenario en el cual cerca de 10 Gyr
antes de la e´poca actual la joven Vı´a La´ctea colisiono´ con otra galaxia de disco. En dicha colisio´n
se genero´ una mezcla de ambas galaxias y a su vez escombros de marea que dieron paso a forma-
cio´n y agrupacio´n de estrellas forma´ndose pequen˜os subsistemas orbitando a la galaxia remanente,
llamados galaxias enanas sate´lites.
Usando una modificacio´n de Starscream, un co´digo de libre acceso se crearon las condiciones
iniciales de las dos galaxias principales que se usaron para la colisio´n. Luego usando Gadget2
(Springel, 2005) un co´digo para simulaciones nume´ricas de N-cuerpos se hicieron las simulacio-
nes de la colisio´n entre las dos galaxias.
4.1. Condiciones Iniciales
Se construye cada galaxia mediante un potencial de dos componentes (Halo y disco), en donde el
halo tiene una funcio´n de distribucio´n de densidad de Hernquist (Hernquist, 1990; Hernquist et al.,
1993),
ρh(r) =
MDM
2pi
a
r
1
(r+a)3
(4.1)
con una distribucio´n de masa acumulada de la forma:
M(r) = MDM
r2
(r+a)2
(4.2)
donde a es un para´metro que depende de la escala de longitud del disco rs y de la concentracio´n
c = r200rs dado por Springel et al. (2005)
a = rs
√
2[ln(1+ c)− c/(1+ c)] (4.3)
y un potencial de la forma Hernquist (1990)
Φh =− GMr+a (4.4)
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con una masa y un radio virial dados por (Springel and White, 1999)
M200 =
v3c
10GH(z)
(4.5)
y
r200 =
vc
10H(z)
(4.6)
donde vc es la velocidad circular local
v2c(r) =
GM200
r(r+a)2
(4.7)
Para el disco se usa el modelo de disco exponencial (Springel and White, 1999; Springel et al.,
2005) con perfil de densidad,
ρd(R,z) =
∑(R)
2z0
2( z
z0
)
(4.8)
Donde
∑(R) = Σ0e−R/Rd = Md2piR2d
e−R/Rd (4.9)
y
sech2
(
z
z0
)
(4.10)
representa la distancia vertical.
Md es la masa del disco, Rd su escala de longitud y z0 es el espesor del mismo.
El potencial es calculado usando el me´todo Particle Mesh (PM) y su velocidad circular esta dada
por (Binney. J, 1994):
v2c(R) = R
∂Φ
∂R
= 4piGΣ0
R2
4Rd
[
I0
(
R
2Rd
)
K0
(
R
2Rd
)
+ I1
(
R
2Rd
)
K1
(
R
2Rd
)]
(4.11)
Donde I y K son una modificacio´n de las funciones cilindricas de Bessel de primero y segundo
orden, respectivamente.
La masa del disco Md es calculada en te´rminos de una fraccio´n sin dimensiones md del la masa del
halo 1998Mo, 1999Springel.
Md = mdMDM (4.12)
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y su momento angular es Jd tambie´n esta´ en te´rminos de una fraccio´n jd del halo
Jd = jdJDM (4.13)
donde el momento angular del halo JDM esta´ relacionado con un para´metro adimensional λ , lla-
mado para´metro de espı´n.
λ =
JDM | E |1/2
GM5/2
(4.14)
E es la energı´a total asumiendo que todas las partı´culas esta´n en orbitas circulares
E =−GM
2
2r200
fc =−Mv
2
c
2
fc (4.15)
y
fc =
c
2
[
1− 1
(1+c)2 −
2ln(1+c)
(1+c)
]
[
c
(1+c) − ln(1+ c)
]2 (4.16)
Para una curva de rotacio´n dada vc(R) el mometo angular del disco Mo et al. (1998) puede ser
escrito como:
Jd =
∫ r200
0
2pivc(R)R2∑(R)dR
= MdRdv200
∫ r200/Rd
0
e−uu2
vc(Rdu)
v200
du (4.17)
Donde v200 = vc(r200) y determinando la escala de longitud del disco Rd se tiene que:
Rd =
Jd
Mdv200
[∫ r200/Rd
0
e−uu2
vc(Rdu)
v200
du
]−1
=
jdJDm
Mdv200
[∫ r200/Rd
0
e−uu2
vc(Rdu)
v200
du
]−1
(4.18)
(4.19)
Usando las ecuaciones 4.14, 4.15 y tomendo R200 Rd se obtiene:
Rd =
1√
2
(
jd
md
)
λGM
V 2200
f−1/2c
[∫ ∞
0
e−uu2
vc(Rdu)
v200
du
]−1
=
1√
2
(
jd
md
)
λ r200 f
−1/2
c fR(λ ,c,md, jd) (4.20)
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con
fR = 2
[∫ ∞
0
e−uu2
vc(Rdu)
v200
du
]−1
(4.21)
Donde fR es una fo´rmula de ajuste que permite el proceso de iteracio´n de la cual, segu´n (Mo et al.
1998), se encuentra un valor lo suficientemente preciso
fR ≈
(
λ ′
0,1
)−0,06+2,71md+ 0,0047λ ′ × (1−3md +5,2m2d)×(1−0,0019c+0,00025c2+ 0,52c
)
(4.22)
con λ ′ = jdλ/md y c = r200/rs
y Para la velocidad circular del sistema
vc(r) =
√
v2c,d(r)+ v
2
c,DM(r) (4.23)
donde la velocidad circular del halo es:
vc,DM(r) =
√
G
[
M f (r)−Md(r)
r
]
(4.24)
y
M f (r) = Md(r)+MDM(ri)(1−md) (4.25)
M f (r) es la masa final total en el radio r que depende la masa del disco
Md(r) = Md
[
1−
(
1+
r
Rd
)
e−r/Rd
]
(4.26)
de la masa del halo MDM(ri) que es dada por el perfil NFW para x = 1 y de la fraccio´n md de masa
del disco relativa al halo
MDM(ri) = 4piρcritδ0r3s
[
1
1+ cx
−1+ ln(1+ cx)
]
(4.27)
donde δ0 es una sobredensidad carcterı´stica y rs es la escala de longitud del halo.
La colisio´n se lleva acabo teniendo en cuenta que una de las galaxias es ma´s masiva que la otra.
Los para´metros usados para los modelos de galaxias en colisio´n son:
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Sı´mbolo Galaxia 1 Galaxia 2 Descripcio´n
Disco Nd 200.000 200.000 Nu´mero de partı´culas en el disco
Md 4,3× 109 M 16,7× 109 M Masa del disco
Rd 0.9 kpc 2.1 kpc Escala de longitud del disco
z0 0.2 kpc 0.4 kpc Escala de altura del disco
Halo Nh 800.000 800.000 Nu´mero de partı´culas en el halo
Mh 3,9× 1010 M 15,1× 1010 M Masa del halo
rs 4.8 kpc 7.5 kpc Escala de longitud del halo
a 9.1 kpc 14.3 kpc Para´metro dependiente de la concentracio´n
4.2. Geometr´ıa de la Colisio´n
Dado que las orbitas parabo´licas generan colas de marea prominentes (Toomre & Toomre. 1972),
(Binney. J, Tremaine. S. 1994) Starscream usa una orbita parabo´lica para las galaxias en colisio´n.
Basada en la descripcio´n dada por (van de Kamp, 1964) .
Una presentacio´n del movimiento orbital se da mediante la ecuacio´n de la seccio´n co´nica en coor-
denadas polares, donde el radio vector r se relaciona con la anomalı´a verdadera υ (van de Kamp,
1964).
Figura 4.1 Seccio´n co´nica definida a trave´s de la razo´n constante de la distancia
desde el foco y la directriz
La ecuacio´n de la seccio´n co´nica es derivada de las propiedades de la misma (figura 4.1), teniendo
en cuenta que hay una razo´n constante e entre la distancia r desde un punto fijo llamado foco y la
distancia d desde una lı´nea fija llamada directriz.
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La distancia del foco a la directrı´z:
FD = d+ r cos(υ)
=
r
d
+[1+ ecos(υ)] (4.28)
Donde el radio vector para υ = pi/2 es la mitad del para´metro p = eFD, entonces, la ecuacio´n
polar de la seccio´n co´nica es:
r =
p
1+ ecos(υ)
(4.29)
e es la excentricidad y p la distancia de aproximacio´n ma´s cercana
Las componenetes de la velocidad a lo largo y perpendicular al radio vector en coordenadas polares
son
vr =
dr
dt
; vθ = r
dθ
dt
(4.30)
vr =
d
dυ
[
p
1+ ecos(υ)
]
dυ
dt
(4.31)
=
[
pesen(υ)
[1+ ecos(υ)]2
]
dυ
dt
(4.32)
= r2
(
dυ
dt
)
esen(υ)
p
Luego, haciendo uso de la velocidad areal (van de Kamp, 1964)
A =
r2
2
dθ
dt
(4.33)
y del para´metro gravitacional
µ = G(M+m) =
4A2
p
(4.34)
se obtiene que
vr =
2A
p
esen(υ)
=
√
µ
p
sen(υ) (4.35)
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Para componente perpendicular al radio vector
vθ = r
dθ
dt
=
2A
r
=
2A
p
[1+ ecos(υ)]
=
√
µ
p
[1+ ecos(υ)] (4.36)
Teniendo en cuenta que la orbita es parabo´lica.
En el modelo usado, las galaxias giran progradas con respecto a la orbita, ya que, de esta forma
los puentes y colas de marea se forman mejor y las galaxias enanas de larga vida se forman ma´s
fa´cilmente en esas condiciones (Bournaud and Duc, 2006), con una distancia inicial entre ellas
de aproximadamente 200 kpc y en orbita parabo´lica, como ya se habia mencionado. Se logra una
colisio´n fuera de centro donde la galaxia en caı´da no impacta directamente con la galaxia objetivo,
sino que luego de algunos pasos cerca de ella se destruye dejando su material orbitando la galaxia
objetivo.
El disco de una de las dos galaxias esta´ en un plano perpendicular al de la otra galaxia con el ob-
jetivo de que luego de la colisio´n la galaxia menos masiva se destruya dejando material orbitando
a la galaxia ma´s masiva perpendicularmente a su disco.
Un esquema de la colisio´n es representado en la siguiente figura 4.2:
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Figura 4.2 Esquema de la geometrı´a de interaccio´n en el plano x-y, con las trayec-
toria iniciales. La lı´nea punteada representa la direccio´n del movimiento de las ga-
laxias y el vector L da la direccio´n del momento angular de la galaxia ma´s masiva,
el de la galaxia menos masiva sale del plano, ya que los discos son perpendiculares
entre ellos, Vrot representa la direccio´n de la velocidad de rotacio´n.
Cuando las galaxias han sido construidas y dispuestas en orbita parabo´lica, se debe determinar el
para´metro de impacto adecuado para que la colisio´n se desarrolle de manera tal que la organizacio´n
espacial de los escombros de marea sea la apropiada.
4.3. Para´metro de Impacto
En meca´nica, si se consideran dos discos que se mueven con velocidades no nulas respecto a un
sistema referencial “S” y chocan, es posible transformar la situacio´n a un disco movie´ndose res-
pecto a un sistema referencial (S’ ) solidario al otro, quedando e´ste en reposo, de tal forma que, el
segundo disco queda con velocidad nula (u2 = 0), mientras que el primero lleva una velocidad u1
antes del choque.
El choque esta´ caracterizado por el denominado para´metro de impacto, que es la distancia entre la
direccio´n de la velocidad u1 del primer disco y el centro del segundo disco en reposo (figura 4.3).
Dicho para´metro de impacto determina la centralidad de la colisio´n, ya que, si es cero, la colisio´n
se dara´ de tal forma que los discos chocara´n de frente.
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Figura 4.3 Para´metro de impacto (b) para la colisio´n de dos discos. El vector mues-
tra la direccio´n de la velocidad (u2) del disco en movimiento.
Si se habla de fuerzas centrales, se puede considerar el caso en el que una masa m1 que se mueve
con cierta velocidad u1 y entra en el campo gravitacional de una masa ma´s grande M (figura 4.4).
De manera que la masa pequen˜a cambia su trayectoria inicial y se acerca ma´s a la masa ma´s
grande debido a la atraccio´n que e´sta genera. El para´metro de impacto en este caso sigue siendo
considerado como la distancia entre la velocidad de la masa pequen˜a y el centro de la masa ma´s
grande.
Figura 4.4 Para´metro de impacto (b) entre dos masas diferentes en el caso de una
fuerza central.
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Con relacio´n a colisiones de galaxias, algunos de los para´metros que se consideran importantes
son, para´metro de impacto y la relacio´n de masas entre dichas galaxias (Namboodiri, 2008).
En este caso como ya fue mencionado, la razo´n de masas entre las galaxias es de 4 a 1 y al para´me-
tro de impacto se le considera como la distancia de aproximacio´n ma´s cercana entre las galaxias
en su primer paso, es decir, la distancia al pericentro de la orbita, asumiendo que las galaxias son
masas puntuales movie´ndose en orbitas Keplerianas (Namboodiri, 2008).
Luego de que las galaxias esta´n construidas dadas las caracterı´sticas ya mencionadas y que se
dispongan en orbita parabo´lica con un para´metro de impacto determinado. El paso a seguir es
realizar la simulacio´n de la colisio´n usando GADGET.
4.4. GADGET
(GAlaxies with Dark matter and Gas intEracT ) conocido como GADGET es un co´digo para
simulaciones de colisiones y de hidrodina´mica de partı´culas suavizadas (SPH) para N-cuerpos,
publicado en su versio´n original por (Springel, Yoshida & White 2001a) y que ha sido usado para
calcular las primeras simulaciones de N- cuerpos cosmolo´gicas con ma´s de 1010 partı´culas de ma-
teria oscura y con el cual se pueden realizar varios tipos de simulaciones de sistemas aislados o que
incluyen expansio´n cosmolo´gica del espacio con o sin condiciones de frontera perio´dicas. Entre
algunos ejemplos, colisiones de galaxias que constan de galaxias de disco y halos extendidos de
materia oscura, colapso adiaba´tico de una esfera de gas auto gravitante con un perfil de densidad
inicial de la forma 1/r a baja temperaturas y tambie´n es posible realizar simulaciones de formacio´n
cosmolo´gica de clusters de galaxias usando colisiones dina´micas en un universo en expansio´n y
simular formacio´n de estructura a gran escala incluyendo gas.
La estructura principal de GADGET consta del co´digo de a´rbol donde las interacciones gravitacio-
nales son calculadas con una expansio´n multipolar jera´rquica y la dina´mica de gases es trabajada
con hidrodina´mica de partı´culas suavizadas (SPH), de tal forma que las fuerzas gravitacionales de
corto alcance son calculadas con una expansio´n multipolar jera´rquica que puede tener la forma del
algoritmo de a´rbol, mientras que las de largo alcance son determinadas con te´cnicas de Fourier,
por medio del algoritmo (TreePM o particle-mesh).
La dina´mica de las partı´culas de materia oscura es descrita por la ecuacio´n de colisiones de Boltz-
mann acoplada a la ecuacio´n de Poisson llamado modelo de Friedman- Lemaı´tre, pero por la alta
dimensionalidad del problema se usa el me´todo de N-cuerpos, donde el Hamiltoniano (Springel,
2005) esta definido por:
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H =∑
i
p2i
2mia2(t)
+
1
2∑i j
mim jφ(xi−x j)
a(t)
(4.37)
donde H =H(p, ....pN ,x1, ....xN , t) son vectores coordenados como´viles y su correspondiente mo-
mento cano´nico esta dado por pi = a(t)mix˙i y la evolucio´n del factor de escala a(t) da la depen-
dencia temporal explicita del Hamiltoniano dada por el modelo de Friedman-Lemaı´tre.
Para el sistema de partı´culas se define el potencial peculiar como:
definido por:
φ(x) =∑
i
miϕ(x−xi) (4.38)
Ahora bien, para simplificar a un espacio Newtoniano se establece a(t) = 1 de tal forma que la
dependencia explicita del Hamiltoniano desaparece y el potencial de interaccio´n se simplifica a
la forma usual para una masa puntual dado por ϕ(x) = −G/|x| modificado por el softening para
pequen˜as separaciones.
Para la hidrodina´mica SPH o hidrodina´mica de partı´culas lisas se usa un conjunto discreto de
partı´culas para describir el estado de un fluido. Las partı´culas con coordenadas ri, las velocidades
vi y las masas mi son pensadas como elementos de un fluido a manera de gas Lagrangiano, donde
el estado termodina´mico de cada elemento del fluido es definido en te´rminos de su energı´a te´rmica
por unidad de masa o en te´rminos de la entriopı´a por unidad de masa (Springel, 2005).
Los algoritmos gravitacionales en GADGET-2 son dados para colisiones de partı´culas de materia
oscura y fluidos gaseosos representados como partı´culas donde la auto gravedad de ambas compo-
nentes es calculada con el me´todo de N-cuerpos.
4.4.1. Algoritmo de A´rbol
El me´todo principal que GADGET-2 utiliza para lograr la adaptabilidad espacial es una expansio´n
multipolar jera´rquica, llamada algoritmo de a´rbol que consiste en agrupar partı´culas distantes en
celdas jera´rquicas, para poder calcular la fuerza gravitacional sobre cada partı´cula.
Las tres caracterı´sticas importantes del co´digo de a´rbol son: el tipo de agrupamiento, el orden
escogido para la expansio´n multipolar y el criterio de apertura.
Con respecto al tipo de agrupamiento, la expansio´n multipolar es realizada de mejor forma subdi-
vidiendo el espacio de la celda repetidamente en ocho nodos (cubos) hijos de la mitad del taman˜o
de la anterior y el a´rbol es construido hasta que cada nodo contiene exactamente una partı´cula o es
progenitor de ma´s nodos, caso en el cual, el nodo lleva momentos monopolares y cuadrupolares a
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todas las partı´culas que yacen dentro del cubo, el ca´lculo de la fuerza se hace recorriendo el a´rbol
y sumando las contribuciones de cada nodo.
En el recorrido esta´ndar para el a´rbol, la expansio´n multipolar de un nodo de taman˜o l es usada
solamente si:
r >
l
θ
(4.39)
Donde r es la distancia del punto de referencia donde se quiere calcular la fuerza, hasta el centro
de masa de la celda y θ es el para´metro de apertura. Si un nodo completa el criterio anterior, el
recorrido del a´rbol a lo largo de la rama puede terminar, si no, el nodo sera´ abierto y el recorri-
do continu´a con los nodos hijos (Springel et al., 2001). Dicho criterio de apertura es ajustado a
GADGET-2 para momentos monopolares, ya que, es menos costoso en te´rminos computacionales
y es considerado como un nodo de masa M y extensio´n r a una distancia ls de la forma
GM
r2
(
l
r
)2
≥ α|a| (4.40)
Donde |a| es el taman˜o de la aceleracio´n total obtenida en el u´ltimo paso de tiempo y α es un
para´metro de tolerancia.
4.4.2. Co´digo TreePM
Este co´digo permite pasar del algoritmo de a´rbol puro a me´todo hı´brido que consiste de una sı´nte-
sis del me´todo Particle Mesh (PM) y el algoritmo de a´rbol.
El co´digo Particle Mesh (PM) es escogido para tratar interacciones de largo alcance. Dicho co´di-
go, usa la transformada ra´pida de Fourier (FFT) para calcular transformadas de Fourier de datos
que esta´n definidos sobre el concepto de malla. La ecuacio´n de Poisson se soluciona en el es-
pacio de Fourier y se hace la transformada inversa para hallar el potencial (fuerza) sobre la grilla.
Luego es difenciada e interpolada a la posicio´n de cada partı´cula para calcular los desplazamientos.
El me´todo TreePM divide la fuerza del inverso al cuadrado y por tanto el potencial, en dos partes;
una parte para largo alcance y otra para corto alcance :
φk = φ
long
k +φ
short
k (4.41)
Donde la parte de largo alcance del potencial es calculada usando el me´todo de malla de Fourier y
la parte de corto alcance es solucionada en el espacio real (Bagla, 2002).
Para encontrar con mayor detalle lo relacionado con el co´digo. GADGET viene con la documen-
tacio´n respectiva, donde se puede encontrar con rigurosidad el funcionamiento del co´digo y la
manera de instalarlo.
5 Simulaciones
Usando el co´digo de simulacio´n GADGET anteriormente mencionado se realizaron varias simula-
ciones usando pocas partı´culas (20.000) con el objetivo de determinar un rango de valores para el
para´metro de impacto que fuera adecuado, es decir, que diera como resultado una colisio´n en don-
de la galaxia ma´s pequen˜a no colisionara de frente con la ma´s grande, sino que despue´s de algunos
pasos cercanos a ella, la galaxia pequen˜a consiguiera destruirse dejando a su paso escombros de
marea orbitando la galaxia ma´s masiva perpendicularmente a su disco.
Cada simulacio´n se programo´ para desarrollarse dentro de un tiempo de 10 Gyr a pasos de 0.5 Gyr
para cada archivo de salida y las distancias esta´n en kpc.
A partir de las simulaciones con pocas partı´culas se encontro´ que para para´metros de impacto de 5
kpc o menos (figura 5.1), la galaxia pequen˜a se destruye completamente pero en el proceso genera
grandes deformaciones en el disco de la galaxia ma´s masiva, ya que la colision se da ma´s de frente,
motivo por el cual fueron descartadas.
Figura 5.1 Vista en los planos (x-y), (x-z) y (y-z) del final de la simulacio´n para
un para´metro de impacto de 5 kpc realizada para 20.000 partı´culas, las distancias
estan en kpc.
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Para un para´metro de impacto de 9 kpc o mayor (figura 5.2), las simulaciones muestran que la
galaxia pequen˜a no se destruye totalmente, pierde gran parte de su material por las fuerzas de ma-
rea, pero al final queda una galaxia remanente, lo cual no es apoyado por las observaciones y por
tal razo´n son descartadas.
Figura 5.2 Vista en los planos (x-y), (x-z) y (y-z) del final de la simulacio´n para
un para´metro de impacto de 9 kpc realizada para 20.000 partı´culas, las distancias
estan en kpc
Con base en lo anterior, se encontro´ un rango entre 6 y 8 kpc para el para´metro de impacto que
fue usado para realizar simulaciones con un mayor nu´mero de partı´culas (100.000) y ası´ poder
encontrar un valor que cumpliera con la descripcio´n de la colisio´n mencionada anteriormente. De
acuerdo esto se realizaron cuatro simulaciones ma´s para para´metros de impacto de 6, 6.5, 7 y 8 kpc.
La simulacio´n para un para´metro de 8 kpc (figura 5.3) se descarto´, ya que, la galaxia ma´s pequen˜a
no se destruyo´ completamente y dejo´ como resultado una galaxia remanente cerca de la ma´s ma-
siva, de forma similar a lo que se encontro´ para el para´metro de 9 kpc, que no concuerda con las
observaciones.
Figura 5.3 Vista en los planos (x-y), (x-z) y (y-z) del final de la simulacio´n para
un para´metro de impacto de 8 kpc realizada para 100.000 partı´culas, las distancias
estan en kpc.
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Las gra´ficas 5.4 a 5.8 muestran los resultados para para´metros de impacto de 6, 6.5 y 7 kpc sola-
mente en el plano (x-y), con el disco de la galaxia ma´s pequen˜a de frente, mientras que el disco de
la ma´s masiva se ve de perfil. La columna de la izquierda muestra los resultados para un para´metro
de 6 kpc, la del medio para 6.5 kpc y la derecha para 7 kpc. En la columna de la izquierda, para
un para´metro de 6 kpc, se puede ver como de 0 a 1.5 Gyr, las galaxia se acercan entre si y la
galaxia menos masiva (Azul) hace su primer paso sobre las ma´s grande (Roja). En 2 Gyr se nota
la formacio´n de un puente y una cola de marea que se originan en la galaxia menos masiva debido
a las fuerzas de marea y como desde 2.5 hasta 7.5 Gyr puede verse como la galaxia ma´s pequen˜a
se aleja momenta´neamente, para luego regresar y hacer su segundo paso por la ma´s masiva.
En 8 Gyr luego de su segundo paso, la galaxia menos masiva, pierde ma´s masa dejando de nuevo
una cola de marea, pero no se ha destruido totalmente. De 8.5 a 10 Gyr, se aleja un poco y regresa
para hacer su tercer paso en donde consigue destruirse completamente, dejando dos estelas pro-
nunciadas de material rodeando la galaxia ma´s masiva.
Para los siguientes dos para´metros de 6.5 y 7 kpc el comportamiento es muy similar al descrito
anteriormente, pero al ser mayor el para´metro, la colisio´n demora un poco ma´s, haciendo que al
final se obtenga una pequen˜a galaxia remanente muy cerca del disco de la ma´s masiva, que no
alcanzo´ a destruirse.
Tambie´n puede verse para los tres para´metros, como el disco de la galaxia ma´s masiva conserva su
forma antes del tercer paso de la ma´s pequen˜a y luego de este, el disco sufre deformaciones que
conserva hasta el final de la simulacio´n.
Figura 5.4 Vista en el plano (x-y) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc (derecha) para 0 Gyr, con distancias en
kpc
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Figura 5.5 Vista en el plano (x-y) de la colisio´n para para´metros de impacto de
6 kpc (izquierda), 6.5 kpc (medio) y 7 kpc (derecha), entre 0.5 y 2.5 Gyr, con
distancias en kpc.
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Figura 5.6 Vista en el plano (x-y) de la colisio´n para para´metros de impacto de
6kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc (derecha), entre 3 y 5 Gyr, con distancias
en kpc.
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Figura 5.7 Vista en el plano (x-y) de la colisio´n para para´metros de impacto de
6 kpc (izquierda), 6.5 kpc (ceentro) y 7 kpc (derecha), entre 5.5 y 7.5 Gyr, con
distancias en kpc.
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Figura 5.8 Vista en el plano (x-y) de la colisio´n para para´metros de impacto de
6 kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha) y 10 Gyr, con
distancias en kpc.
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La gra´ficas 5.9 a 5.13 muestran las mismas simulaciones anteriores pero vistas desde el plano (x-z),
donde se ve el disco de la galaxia ma´s masiva de frente, mientras que el de la galaxia menos masiva
se ve de perfil, pueden verse los mismos tres pasos de la galaxia ma´s pequen˜a alrededor de la ma´s
grande, tambie´n, como en cada paso deja una estela de material en forma de lı´nea recta y como al
final de su tercer paso deja una gran cantidad de escombros atravesando perpendicularmente a la
galaxia ma´s masiva.
Para el para´metro de impacto de 6 kpc se ve que el material se dispersa completamente y muy cerca
de la ma´s masiva, pero en el caso del para´metro de 6.5 se ve como la pequen˜a galaxia remanente
queda adherida casi perpendicularmente al disco de la ma´s masiva.
En el caso de el para´metro de 7 kpc, vista desde este plano no es posible observar la galaxia
remanente, ya que el parecer quedo oculta por el disco de las ma´s masiva. La distorsio´n del disco
de la galaxia ma´s masiva no es muy evidente desde este plano, pero au´n ası´, es posible ver como
despue´s del tercer paso de la pequen˜a el disco de la ma´s grande se deforma para los tres para´metros.
Figura 5.9 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto 6 kpc
(izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 0 y 1.0 Gyr, con
distancias en kpc.
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Figura 5.10 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 1.5 y 3.5
Gyr, con distancias en kpc.
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Figura 5.11 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 4 y 6 Gyr,
con distancias en kpc.
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Figura 5.12 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 6.5 y 8.5
Gyr, con distancias en kpc.
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Figura 5.13 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 9 y 10 Gyr,
con distancias en kpc.
Las gra´ficas 5.14 a 5.18 muestran las simulaciones pero ahora vistas desde el plano (y-z), donde
los discos de ambas galaxias se ven de perfil, se ve claramente como a los 1.5 Gyr se lleva a cabo
el primer paso de la galaxia pequen˜a sobre la ma´s masiva dejando su material en forma de lı´nea
recta perpendicularmente a la galaxia ma´s grande.
Entre los 7.5 y los 8 Gyr, se ve como el disco de la ma´s masiva se deforma un poco con el segundo
paso de las ma´s pequen˜a y a los 9 Gyr el disco se deforma mucho ma´s con el tercer paso y de
nuevo, la distorsio´n es vista para los tres para´metros de impacto.
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Figura 5.14 Vista en el plano (y-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 0 y 2 Gyr,
con distancias en kpc.
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Figura 5.15 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 2.5 y 4.5
Gyr, con distancias en kpc.
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Figura 5.16 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 5 y 7 Gyr,
con distancias en kpc.
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Figura 5.17 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de 6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), entre 7.5 y 9.5
Gyr, con distancias en kpc.
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Figura 5.18 Vista en el plano (x-z) de la colisio´n para para´metros de impacto de6
kpc (izquierda), 6.5 kpc (centro) y 7 kpc, entre 7.5 kpc (derecha), para 10 Gyr, con
distancias en kpc.
Con base en lo mostrado por las gra´ficas anteriores de los tres planos, se puede decir que los
para´metros de impacto de 6.5 y 7 kpc, no son apropiados, puesto que dejan una pequen˜a galaxia
remanente muy cerca de la ma´s masiva, lo cual no concuerda con las observaciones. Por tanto el
para´metro de 6 kpc fue considerado correcto para hacer simulacio´n de un millo´n de partı´culas, ya
que, permite que la galaxia pequen˜a se destruya completamente dejando la mayorı´a del material
que la conforma orbitando perpendicularmente a la galaxia ma´s grande.
En las simulaciones con los tres para´metros de impacto arriba mencionados se evidencia una de-
formacio´n del disco de la galaxia ma´s masiva. Dicha deformacio´n corresponde esencialmente a un
engrosamiento del disco (calentamiento). Este calentamiento del disco puede ser consecuencia de
la interaccio´n de este con la galaxia menor y en cada paso perigala´ctico se hace ma´s intenso, lo
cual se observa en sistemas en interaccio´n (galaxy harrassment). Es posible que el calentamiento
del disco sea menor si la masa de la galaxia menos masiva es au´n menor a 1/4 de la galaxia ma´s
masiva. Adicionalmente, puede que el disco de la galaxia sea particularmente susceptible a la de-
formacio´n por interaccio´n con otra galaxia, debido a que no se ha modelado con un agujero negro
supermasivo en su centro. Ambas posibilidades deben ser tenidas en cuenta, aunque la segunda
probablemente tenga menor incidencia en los resultados. Ası´ que, de los tres para´metros de im-
pacto, el de 6 kpc pareciera ser el ma´s apropiado, ya que, permite la destruccio´n completa de la
galaxia pequen˜a, lo cual no sucede para los otros dos para´metros.
Dado el ana´lisis anterior, se realizo´ para finalizar, una simulacio´n con un millo´n de partı´culas con
un para´metro de impacto de 6 kpc y se hizo para el mismo intervalo de tiempo de las anteriores
simulaciones, es decir, 10 Gyr. Los resultados de e´sta simulacio´n (figura 5.19 a 5.23) fueron usados
para analizar la posible agrupacio´n de estrellas al rededor de la galaxia ma´s grande a partir de los
escombros de marea dejados en la destruccio´n de la galaxia ma´s pequen˜a durante la colisio´n.
Cada fila muestra la colisio´n desde un plano diferente. La columna de la izquierda muestra el desa-
rrollo de la colisio´n en el plano (x-y), la columna de la mitad la muestra en el plano (x-z) y en la
derecha el plano (y-z).
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Figura 5.19 Colisio´n en los planos (x-y) en la columna izquierda, (x-z) en el medio
y (y-z) en la derecha, de 0 a 2 Gyr, para un para´metro de impacto de 6 kpc.
74 5 Simulaciones
Figura 5.20 Colisio´n en los planos (x-y) en la columna izquierda, (x-z) en el medio
y (y-z) en la derecha, de 2.5 a 4.5 Gyr, para un para´metro de impacto de 6 kpc.
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Figura 5.21 Colisio´n en los planos (x-y) en la columna izquierda, (x-z) en el medio
y (y-z) en la derecha, de 5 a 7 Gyr, para un para´metro de impacto de 6 kpc.
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Figura 5.22 Colisio´n en los planos (x-y) en la columna izquierda, (x-z) en el medio
y (y-z) en la derecha, de 7.5 a 9.5 Gyr, para un para´metro de impacto de 6 kpc.
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Figura 5.23 Colisio´n en los planos (x-y) en la columna izquierda, (x-z) en el medio
y (y-z) en la derecha, para 10 Gyr, con un para´metro de impacto de 6 kpc.
Se puede ver como la simulacio´n para un millo´n de partı´culas muestra un comportamiento similar
al de la simulacio´n realizada para cien mil partı´culas. De 0 a 1.5 Gyr la galaxia pequen˜a se acerca
y hace su primer paso sobre la galaxia ma´s masiva. En 2 Gyr se hace evidente la formacio´n de un
puente y una cola de marea (plano x-y) constituidos por las partı´culas que conforman los anillos
exteriores del disco de la galaxia pequen˜a y perdio´ durante e´ste primer movimiento. En los planos
(x-z) y (y-z) se muestra como para el mismo tiempo, las partı´culas arrancadas de la pequen˜a ga-
laxia quedan dispersas en forma de lı´nea recta dando indicios de una perpendicularidad entre los
escombros de marea y el disco de la galaxia ma´s masiva. Tambie´n se puede apreciar como el disco
de la galaxia grande es perturbado por el paso de la pequen˜a (plano y-z), generando deformaciones
momenta´neamente, ya que, 0.5 Gyr despue´s el disco recupera su forma.
De 2.5 a 5 Gyr se observa como el puente entre las dos galaxias desaparece debido al arrastre de las
partı´culas que lo conforman, generado por la galaxia ma´s masiva. Al estar alejados del centro de
su galaxia, los escombros son atraı´dos gravitacionalmente por la galaxia ma´s grande, haciendo que
se muevan como una corriente hacia ella. Tambie´n de 2.5 a 7 Gyr se ve como la galaxia pequen˜a
luego de su primer paso se aleja y luego regresa para colisionar de nuevo con la ma´s masiva entre
7.5 y 8 Gyr.
Durante esta segunda colisio´n se puede ver que la galaxia pequen˜a pierde de nuevo gran cantidad
de partı´culas que son atrapadas por la galaxia ma´s masiva y tambie´n, como el disco de la galaxia
grande presenta de nuevo una deformacio´n (plano y-z) que se hace ma´s notoria y al contrario de la
anterior, no desaparece.
A los 8.5 Gyr se ve como despue´s de la segunda colisio´n se genera una cola de marea hacia arriba
acompan˜ada de un pequen˜o nu´cleo que luego desaparece a los 9 Gyr cuando el remanente colisiona
por tercera vez con la galaxia ma´s grande. A partir de ese momento la galaxia pequen˜a se destruye
completamente dejando una gran acumulacio´n de partı´culas sobre el disco de la ma´s masiva (plano
x-y) y una deformacio´n del mismo ma´s notoria, que se mantiene hasta el final de la simulacio´n.
78 5 Simulaciones
5.1. Grupos
Dados los resultados de la simulacio´n con un millo´n de partı´culas mostrados anteriormente, el paso
a seguir fue, hacer el ana´lisis de los posibles grupos de partı´culas que pudieran formarse a partir de
los escombros dejados por la colisio´n. Para esto se uso el algoritmo Friends-of-Friends (FoF) que
sirve para encontrar grupos de partı´culas, dado un para´metro de relacio´n (e) y un nu´mero mı´nimo
de miembros. El para´metro de relacio´n da cuenta de la distancia entre las partı´culas que conforman
el grupo y el nu´mero de miembros, da cuenta de la cantidad mı´nima de partı´culas en e´l.
Antes de comenzar la bu´squeda de los grupos, como ya se menciono´, era necesario establecer dos
para´metros, la longitud de relacio´n (e) y el nu´mero mı´nimo de miembros. Para el para´metro de
relacio´n se tomo´ como referencia la distancia media entre estrellas en la Vı´a La´ctea, que es del
orden de 10−3 kpc. Para el nu´mero de miembros, se considero´ el hecho de que la masa mı´nima de
una enana sate´lite de la Vı´a La´ctea es del orden de 107 M y que dicha masa es resultado de la
unio´n de masa estelar, gas y polvo, ası´ que solo para la masa estelar se considero´ un valor del orden
de 106 M. Dado que la masa de las partı´culas usada para la construccio´n de las galaxias es de
2,16×104 M, aproximadamente con 50 miembros por grupo de dichas partı´culas, se completa la
cuota de masa estelar ya mencionada. Por tanto, la bu´squeda de los grupos comenzo´ con con una
longitud de relacio´n del orden de 10−3 kpc, para un nu´mero fijo de 50 partı´culas por grupo.
Al principio de la bu´squeda no se encontraron grupos para la longitud de relacio´n del orden de
10−3 kpc, ası´ que se hizo necesario ampliarla. El primer grupo se encontro´ para un e del orden
de 10−2 kpc y el mayor nu´mero de grupos que fue de 298, se encontro´ para un e de 10−1 kpc, un
ejemplo de un conjunto de grupos es mostrado en a figura 5.24
Figura 5.24 Representacio´n en 3 dimensiones de la galaxia (rojo) y el conjunto de
grupos (amarillo) encontrado para un par´ametro de relacio´n de e = 3×10−2 kpc
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La secuencia de gra´ficas 5.25 muestra algunos de los grupos (negro) encontrados alrededor de la
galaxia (rojo), para diferentes para´metros de relacio´n (e).
Cada fila muestra la vista en los tres planos (x-y), (x-z) y (y-z) de la galaxia sobreviviente a la
colisio´n , es decir, la ma´s masiva y distribucio´n espacial de los grupos de partı´culas encontrados
con el FoF dado el para´metro de relacio´n que se indica en la parte superior de cada fila, junto con
el nu´mero de grupos encontrados para tal para´metro. En todos los casos el nu´mero de miembros
por grupo para cada para´metro, como ya se menciono´, es de 50 mı´nimo.
Es posible notar a trave´s de los tres planos en cada fila, que la distribucio´n espacial de los grupos
respecto de la la galaxia no cambia considerablemente con relacio´n al para´metro de relacio´n. En el
plano (x-y) se observa a la galaxia de perfil y una gran acumulacio´n de grupos cerca al centro de la
misma, con un aumento en la cantidad de grupos en relacio´n al aumento del para´metro de relacio´n.
Tambie´n, viendo el mismo plano se puede notar que con el crecimiento del nu´mero de grupos,
aumenta la dispersio´n entre ellos y se encuentran cada vez ma´s alejados de la galaxia abarcando
mayores distancias perpendicularmente a ella.
En los planos (x-z), se observa a la galaxia de frente y como los grupos se encuentran sobre un
plano que se ve en forma de lı´nea recta, la cual va creciendo en longitud a medida que el nu´mero
de grupos aumenta. En los planos (y-z) se puede ver otro perfil de la galaxia y como el plano de los
grupos que se ve tambie´n en forma de lı´nea recta atraviesa perpendicularmente a la galaxia cerca
a su centro y crece en longitud con el aumento del nu´mero de grupos en relacio´n al para´metro (e).
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e = 3,18×10−2 kpc - 48 grupos
e = 5,5×10−1 kpc - 298 grupos
e = 1 kpc - 262 grupos
e = 10 kpc - 162 grupos
Figura 5.25 Vista en los planos (x-y), (x-z) y (y-z) de los grupos encontrados para
diferentes para´metros de relacio´n e.
Generalizando un poco lo mencionado anteriormente, se puede decir que los grupos hallados con
el FoF se encuentran ubicados en un plano aparentemente perpendicular a la galaxia y que dicha
perpendicularidad se conserva para los diferentes para´metros de relacio´n y para los diferentes
nu´meros de grupos que puedan ser hallados con relacio´n a dicho para´metro.
Con el fin de saber que tan perpendicular es el plano sobre el que yacen los grupos con respecto
a la galaxia, el paso siguiente fue linealizar la galaxia y a partir de e´sto encontrar un plano que
la contuviera (figura 5.26). En la parte a) de la figura, se ve el perfil de la galaxia (rojo), siendo
atravesado longitudinalmente por el plano ajustado a la misma (verde).
En la parte b) de la figura, se muestra el mismo plano de la galaxias pero visto de frente, atravesando
a la galaxia en el plano (x-z) y en la parte c), se muestra en tres dimensiones a la galaxia y el plano
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ajustado, ambos vistos de perfil.
a) b)
c)
Figura 5.26 Vista de la galaxia (rojo) y del plano de la galaxia (verde) a trave´s de:
a) El plano x-y, b) El plano x-z y c) En tres dimensiones, con distancias en kpc.
Despue´s de encontrar el plano de la galaxia, se hallo de la misma forma, el plano de donde yace el
conjunto de grupos. Para esto, se tomo´ un conjunto de grupos de los mostrados anteriormente para
un para´metro de relacio´n de e = 3×10−2 (figura 5.27).
a) b)
Figura 5.27 a) Vista en tres dimensiones de la galaxia vista de frente (rojo), del
plano de la galaxia visto de frente (verde), del conjunto de grupos (esferas negras)
de perfil y el plano de los mismos tambie´n visto de perfil (azul), b) La misma
vista anterior en tres dimensiones, pero rotando el plano cerca de 90 grados. Las
distancias esta´n medidas en kpc.
Al tener los dos planos se encontro´ un a´ngulo entre ellos de 85 grados aproximadamente y a partir
de esto, se puede decir con mayor seguridad que el plano del disco de la galaxia y el plano de los
grupos son casi perpendiculares.
6 Conclusiones
Se hizo el estudio mediante simulaciones nume´ricas de N-cuerpos, de la colisio´n fuera de centro
de dos galaxias de disco, con el fin de determinar, si es posible que grupos de partı´culas formadas
a partir de los escombros de marea puedan ser comparables con las galaxias enanas sate´lites de la
la Vı´a La´ctea.
Se vio como la diferencia de 4 a 1 en las masas de las galaxias en colisio´n, permite que al final de
la misma, la galaxia ma´s masiva sobreviva y quede como galaxia nodriza, mientras que la menos
masiva se destruye, dejando su material orbitando al rededor de la nodriza.
Se mostro´ como al orientar las galaxias perpendicularmente entre si, durante la colisio´n, se generan
escombros de marea tambie´n orientados perpendicularmente a la galaxia nodriza.
Para determinar el para´metro de impacto adecuado que llevara a una colisio´n fuera de centro don-
de la galaxia menor quedara destruida, se realizaron simulaciones con pocas partı´culas para poder
determinar un rango de valores que permitiera realizar simulaciones con una mayor cantidad de
partı´culas sin gastos innecesarios de tiempo computacional y que a su vez dieran un valor para el
para´metro y ası´ realizar la simulacio´n definitiva con un millo´n de partı´culas. De acuerdo con lo
anterior se encontro´ un rango de valores entre 6 y 8 kpc, que finalmente llevaron a un valor de 6
kpc, debido a que para los para´metros de 6.5, 7 y 8 kpc que fueron considerados, la galaxia pe-
quen˜a no se destruye completamente y deja una galaxia remanente de taman˜o considerablemente
grande y muy cerca de la galaxia nodriza, que no esta de acuerdo con las observaciones. Tambie´n,
se hizo evidente a trave´s de las simulaciones co´mo el resultado de las mismas con relacio´n a la
distribucio´n espacial de los escombros depende en gran medida de dicho para´metro .
Con las simulaciones de pocas partı´culas se vio que para para´metros de impacto menores a 6 kpc se
encuentra una gran deformacio´n de la galaxia ma´s masiva, ya que, la colisio´n entre ambas galaxias
se da ma´s de frente a medida que el para´metro de impacto disminuye.
Se hizo una simulacio´n con un millo´n de partı´culas para un tiempo de 10 Gyr con un para´metro
de impacto de 6 kpc, la cual mostro´ a la galaxia ma´s masiva como sobreviviente y a su alrededor
escombros de marea generados por las partı´culas de la galaxia menos masiva. Tambie´n, se obtuvo
la destruccio´n total de la galaxia pequen˜a acompan˜ada de una considerable deformacio´n del disco
de la galaxia grande durante la colisio´n, que no concuerda con las observaciones.
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Se hizo uso del algoritmo FoF para encontrar grupos de partı´culas con masas del orden de 106 M
y se encontraron varios conjuntos de grupos en una distribucio´n espacial asime´trica, ya que todos
los conjuntos de grupos encontrados mostraron la misma distribucio´n espacial que yace dentro de
un plano casi perpendicular al disco de la galaxia ma´s masiva.
Dados los resultados de las simulaciones tanto de cien mil como de un millo´n de partı´culas se
observa una gran cantidad de grupos muy cerca del centro de la galaxia, que no muestra similitud
con las dSph de la Vı´a La´ctea y que dan cuenta de una posible mezcla entre las partı´culas de las
galaxias involucradas. De igual forma, el nu´mero de grupos encontrados alrededor de la galaxia
nodriza es mucho mayor que el dado por las observaciones.
Se evidencia un calentamiento del disco de la galaxia nodriza despue´s de cada paso perice´ntri-
co de la galaxia menos masiva y dado que la Vı´a La´ctea posee un disco grueso, podria pensarse
que dicho disco es tambie´n la evidencia de un posible calentamiento resultante de una colisio´n
fuera de centro.
Se encontro´ similitud con el disco de sate´lites de la Vı´a La´ctea solamente con relacio´n a la per-
pendicularidad entre el plano de los grupos encontrados y el disco de la galaxia ma´s masiva, pero
en futuros trabajos a trave´s de observaciones de momento angular de los grupos hallados serı´a
posible hacer un ana´lisis de la rotacio´n de cada grupo y ver si hay posibles concordancias con la
direccio´n de momento angular de las galaxias sate´lites de la Vı´a La´ctea, adema´s se pueden realizar
simulaciones con otras relaciones de masa entre las galaxias iniciales mayores a 4-1 en busca de
una mayor similitud con las observaciones.
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